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ABSTRAKT
Diplomová práce se zabývá výpočtem spektrálńı zá̌re K-koróny, spojité části spektra,
které vzniká Thomsonovým rozptylem slunečńıho zá̌reńı na volných elektronech v koróně.
Je zde popsán vliv Dopplerova jevu, který vyhlad́ı slunečńı spektrum obsahuj́ıćı mnoho
absorpčńıch čar na hladkého spektra K-koróny. To vytvá̌ŕı základńı model pro metodu
mě̌reńı teploty, který plánuje NASA použ́ıt na sondě ONSET. Dále je zde diskutována
definice teploty pro slunečńı korónu.

KĹIČOVÁ SLOVA

Koróna, K-koróna, thomsonův rozptyl, oȟrev koróny, teplota, mě̌reńı teploty, ONSET

ABSTRACT
This thesis is about the calculation of a spectral radiance for the K-corona, the continuius
spectral part which arise from the Thomson scattering of a solar radiance of free electrons
in the corona. Also the Doppler effect is described as it smooth down a solar spectrum
(with many absorption lines) to a smoother spectrum of the K-corona. It’s also possible
to determine the temperature of free electrons from spectral shape, from which proceeds
the method of temperature measurement. NASA intends to use this method on the probe
ONSET. Also, temperature definition and its significance are discussed.

KEYWORDS
Corona, K-corona, thomson scattering, coronal heating, temperature, temperature me-
asurement, ONSET
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1.1 Motivace práce . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 1
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4.6 Geometrické vztahy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31
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1 ÚVOD

1.1 Motivace práce

Je bezpochyby, že Slunce má pro lidstvo esenciálńı význam. Je však otázkou, jestli

je pro Zemi pouze stabilńım zdrojem zářeńı, anebo jestli slunečńı erupce, skvrny či

jiné projevy magnetické aktivity Slunce maj́ı na lidstvo nějaký nezanedbatelný vliv.

Prvńı diskutabilńı otázkou je vliv na zemské klima. Zaj́ımavá je např́ıklad kore-

lace mezi záhadným sńıžeńım slunečńı aktivity (tzv. Maunderovo minimum) v 17.

stolet́ı a ochlazeńım, ke kterému v té době došlo (tzv. malá doba ledová) [1]. Podle

soudobých záznamů Slunce během 80 let nemělo téměř žádné skvrny. K ochlazováńı

však začalo nejsṕı̌s docházet ještě dř́ıv, a i slabš́ı korelace v jiných dobách ukazuj́ı,

že vliv neńı prokazatelně deterministický. Nav́ıc kv̊uli krátké pozorovaćı době ještě

neńı zcela vyloučená možnost, že jeho vliv na zemské klima je zanedbatelný v̊uči

jiným faktor̊um (v́ıce třeba v [2] [3]).

Daľśı velmi rozporuplnou otázkou je vliv na lidskou psychiku. Je možné, že při

vyšš́ı slunečńı aktivitě se někteř́ı lidé ćıt́ı podrážděně. Záhadná korelace je i mezi

válkami či revolucemi a maximy slunečńı aktivity, které se opakuj́ı přibližně každých

11 let [4], např́ıklad maximum v roce 1917 lze spojit s Velkou ř́ıjnovou revolućı a

maximum v roce 1937 s útokem Japonska na Č́ınu počátkem druhé světové války na

Asijském kontinentě. Je třeba si ale uvědomit, že vrchol aktivity neńı v̊ubec ostrý

a
”
bouřlivá“ doba na Slunci trvá přibližně 2-3 roky. To je však dostatečně dlouhá

doba, aby se někde na světe stal nějaký konflikt a daná korelace může být tedy čistě

uměle vytvořená vhodným výběrem událost́ı.

Nepopiratelný vliv je však u lidských technologíı elektromagnetické povahy. Zej-

ména pak některé rušeńı rádiových vln prokazatelně zp̊usobuje Slunce [5]. Důsledky

většinou nejsou horš́ı než krátkodobé zhoršeńı signálu. Existuje však možnost, že

zemi zasáhne tzv. koronálńı výtrysk plazmatu (coronal mass ejection - CME). To

se dokonce stalo roku 1859. Podle soudobých záznamů telegrafy jiskřily tak, že

zapalovaly telegrafńı paṕıry. Dokonce odeśılaly zprávu, i když je obsluha odpojila

od bateríı [7]. Je na pováženou popřemýšlet, co by taková událost udělal dnes.

Nejpravděpodobněǰśı možnost́ı je globálńı poničeńı rozvodné śıtě závisej́ıćı na śıle

koronálńıho výtrysku.

1.1.1 Stav porozuměńı

Už jenom z těchto d̊uvod̊u (a samozřejmě nejen kv̊uli nim) by se lidstvo mělo snažit

co nejlépe porozumět Slunci a jeho aktivitě, tzv. slunečńım počaśı. Je pravda, že

dnes toho v́ıme mnohem v́ıce než před sto lety. Jsou známy termonukleárńı reakce,

1



Obr. 1.1: Koróna Slunce vyfotografovaná při zatměni 2017 v Oregonu. Autoři jsou

M. Druckmüller, P. Aniol a S. Habbal. Obrázek je matematicky upraven, aby vynikla

struktura koróny [8].

které prob́ıhaj́ı v jádru, dále pomoćı spektroskopie v́ıme mnohé o chemickém složeńı

a v neposledńı řadě máme velmi dobře zdokumentované hlavńı projevy slunečńı

aktivity, jako jsou slunečńı skvrny, erupce, protuberance a mnoho daľśıch.

Bohužel naše znalosti maj́ı stále ještě velké mezery. Zejména předpov́ıdáńı sluneč-

ńıho počaśı je na nedostatečné úrovni, a to jak v krátkodobých intervalech, tak dlou-

hodobých trendech. Př́ıkladem můžou být odhady z roku 2010, které předpov́ıdaly

termı́n slunečńıho maxima. A. Vecchio aj. odhadovali březen 2013. R. Dabas a L.

Sharma vypoč́ıtali, že to bude už červenci 2012 s nejistotou čtyř měśıc̊u [9]. Nakonec

nastalo v dubnu 2014.

Deset hlavńıch otázek současnosti okolo Slunce vytipoval M. Aschwanden, z nichž

pouze dvě považuje za vyřešené [10]. Jednou z nevyřešených je ohřev svrchńı at-

mosféry Slunce tzv. koróny (Obr. 1.1). Ta má podle r̊uzných měřeńı teplotu několik

milion̊u stupň̊u, zat́ımco povrch má
”
pouze“ několik tiśıc. Otázkou je, jak dojde k

takovému velkému ohřát́ı. Vyřešeńı této otázky se snaž́ı malým d́ılem přispět i tato

práce, ve které je diskutována definici teploty a jej́ı měřeńı za pomoci spojitého

spektra koróny tzv. K-korony.
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Obr. 1.2: Poč́ıtačový model sondy ONSET [11].

1.1.2 Sonda ONSET

Neńı překvapeńım, že se do zkoumáńı Slunce investuje velké množstv́ı finančńıch

zdroj̊u. Nejlepš́ım př́ıkladem je několik deśıtek sond vyslaných do vesmı́r̊u za účelem

jeho zkoumáńı. Některé z nich jsou stále funkčńı a daľśı se už pomalu připravuj́ı.

Novou sondu na zkoumáńı Slunce s názvem ONSET připravuje NASA (Obr.

1.2). Jej́ım hlavńım ćılem je pochopit fyzikálńı vlastnosti koronálńıch výtrysk̊u pla-

zmatu a zejména př́ıčiny jejich vzniku. K tomu je potřeba zkoumat oblast koróny,

která je bĺızko Slunce. Tu je však možné pozorovat jen při zast́ıněńı Slunce, což

sonda ONSET plánuje provést st́ıńıtkem připevněném na 20 metr̊u dlouhém vyta-

hovaćım tubusu. Vedeńı celého projektu má na starosti J. M. Davila a k projektu

byl také pozván prof. Druckmüller jako expert na zpracováńı obrazu. Sonda by měla

odstartovat v roce 2022.

Jedńım z problémů, které chce ONSET také řešit, je právě ohřev koróny. V prvńı

řadě je potřeba d̊ukladně změřit teploty koróny, což se nejčastěji provád́ı za pomoci

zářeńı excitovaných iont̊u (viz kapitola 2.4.1). Na sondě ONSET bude použita jiná

metoda, založená na sledováńı foton̊u rozptýlených na volných elektronech v koróně.

Tu vytvořil Cram (1975, [19]) a o 20 let později se N. L. Reginald a J. Davila rozhodli

metodu použ́ıt ve vylepšené podobě. Nejdř́ıve ji testovali při zatměńı Slunce [12] a

nyńı ji plánuj́ı použ́ıt i ve vesmı́ru právě na sondě ONSET.
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1.2 Stručný popis práce

Dlouhodobým plánem autora diplomové práce je detailně zkontrolovat metodu na

měřeńı teploty, která má být použita na sondě ONSET, a př́ıpadně navrhnout vy-

lepšeńı jak pro měřeńı, tak pro zpracováńı dat. N. L. Regild napsal o metodě 7

článk̊u [12–18] v pr̊uběhu posledńıch 20 let, takže je vidět, že se stále na dané me-

todě pracuje, ale takto d̊uležitý projekt vyžaduje daľśı nezávislou kontrolu. Nav́ıc v

článćıch jsou některé nedokonalosti, které by si zasloužily opravit. Tato diplomová

práce je prvńım krokem kontroly celé metody. Daľśım plánovaným krokem je diskuze

s N. Reginaldem, vlastńı článek a nakonec i disertačńı práce.

Samotná tato práce má za úkol popsat základńı model použitý pro měřeńı teploty

a v hrubých obrysech nast́ınit jeho možnosti. Nav́ıc je ćılem detailně popsat aproxi-

mace, které jsou v modelu použity, a diskutovat jejich oprávněnost, př́ıpadně navrh-

nout cestu k jejich odstraněńı. Všechny tyto věci v praćıch N. Reginalda nejsou dobře

popsané a bylo třeba hledat v jiných článćıch, zejména pak v článku (Cram, [19]).

Práce má částečně rešeršńı charakter, jsou zde však doplněny některé vlastńı výpočty

a úvahy, zejména výpočet trojného integrálu v 5. kapitole, který na rozd́ıl od předlohy

je proveden bez aproximaćı a dává mı́rně odlǐsné hodnoty. Tento výsledek by mohl

zlepšit přesnost celé metody.

1.2.1 Stručný přehled práce

Druhá kapitola je věnovaná diskuzi ohledně definice a měřeńı teploty. Je zde pou-

kázáno na jej́ı nejasný význam v př́ıpadě slunečńı koróny a je nab́ıdnut alternativńı

popis pomoci funkce pro hustotu částic a rozložeńı jejich rychlost́ı v každém mı́stě.

Nav́ıc je zde diskutováno nejasné názvoslov́ı některých funkćı popisuj́ıćı rozložeńı

rychlosti částic při rovnovážné poloze zejména pojem Maxwellovo rozložeńı.

Třet́ı kapitola shrnuje d̊uležité vlastnosti Slunce a koróny pro daľśı teorii. Obsa-

huje stručný popis radiometrických veličin pro ujasněńı českého názvoslov́ı. Nav́ıc je

zde vlastńı odvozeńı vzorce pro Doppler̊uv jev využ́ıvaj́ıćı δ-distribuci, který je sice

použit už Cramově práci, ale neuvád́ı odvozeńı nebo citaci literatury.

Ve čtvrté kapitole je pomoćı spektra Slunce, hustoty elektron̊u v koróně a vlast-

nost́ı Thomsonova rozptylu diskutované v předchoźı kapitole odvozen vzorec pro

výpočet záře K-koróny. Následně jsou rozebrány některé jeho vlastnosti. Konečný

výpočet dvojného integrálu a následuj́ıćı analýza jsou vlastńım d́ılem této práce.

Pátá kapitolu dále rozšǐruje předchoźı vzorec započ́ıtáńım závislosti na vlnové

délce započ́ıtáńım vlivu Dopplerova jevu. T́ım je źıskaný vzorec pro spektrálńı záři

koróny závisej́ıćı na teplotě (přesněji na rozložeńı chaotické rychlosti elektron̊u) a

může sloužit ke zpětnému odhadu teploty pomoćı měřeńı spektrálńı záře.

4



2 TEPLOTA

2.1 Matematické funkce pro popis rozložeńı

Před začátkem diskuze ohledně definice teploty je nutné si nejdř́ıv určit názvo-

slov́ı matematických funkćı, které při popisu stavu částic budeme použ́ıvat. Tyto

funkce je možné naj́ıt bud’ ve statistické fyzice a nebo matematické statistice. Ačko-

liv maj́ı oba obory velmi podobné názvy, jsou si velmi vzdálené svými objekty zájmů.

Zat́ımco statická fyzika společně s termodynamikou se snaž́ı popsat stav látky, tak

matematická statistika se věnuje zpracováńı dat a jejich analýzou. Proto zde vznikl

i menš́ı nesoulad v názvoslov́ı, který se zde snaž́ıme uvést na správnou mı́ru.

2.1.1 Gaussova funkce a Gaussovo rozložeńı

Gaussovou funkćı nazýváme:

f(x) = ae−
(x−b)2

c , (2.1)

kde a, c jsou libovolné kladné konstanty a b je libovolná reálná konstanta.

Často budeme požadovat, aby funkce měla plochu pod křivkou rovnou jedné. V

tom př́ıpadě dostaneme tzv. Gaussovo rozložeńı neboli Normálńı rozložeńı:

f(x) =
1√
2πσ

e−
(x−µ)2

2σ2 , (2.2)

kde µ je libovolná reálná konstanta určuj́ıćı středńı hodnotu funkce a σ je libovolná

kladná konstanta určuj́ıćı směrodatnou odchylku (obr. 2.1).

Zobecněńı do n dimenźı je sice př́ımočaré, ale složitěǰśı na zapsáńı. V exponentu

může být libovolný polynom 2. stupně o n proměnných, který pro velká č́ısla diver-

guje k zápornému nekonečnu. To zajist́ı, že celá funkce bude konvergovat k nule a

obsah pod křivkou bude konečný. Pro termodynamiku je d̊uležitý pouze konkrétńı

tř́ırozměrný symetrický př́ıpad:

f(x,y,z) =
1

(2πσ2)3/2
e−

x2+y2+z2

2σ2 . (2.3)

Popis v́ıcerozměrné Gaussovy funkce je možné naj́ıt ve většině učebnic matema-

tické statistiky [20–22].

2.1.2 Maxwellovo rozložeńı

Nyńı uvedeme matematickou definici Maxwellova rozložeńı, kterou je možné naj́ıt

třeba v (Anděl, [20]). Maxwelovým rozložeńım nazýváme funkci, která má pro ne-

záporné x tento předpis:
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Obr. 2.1: Gaussovo rozložeńı rychlost́ı

částic v jedné ose pro r̊uzné teploty.

Obr. 2.2: Maxwellovo rozložeńı velikost́ı

rychlost́ı pro r̊uzné teploty.

f(x) =
1√
2πd

e−
x2

2d2 , (2.4)

kde d je libovolná kladná konstanta (Obr. 2.2). Pro záporné x je rovna nule. Toto je

matematické názvoslov́ı, kterého se v této práci přidrž́ıme. Fyzikálńı význam tohoto

pojmu je diskutován v kap. 2.2.3.

2.2 Definice teploty v rovnovážných systémech

Pro definici teploty v klasické termodynamice je nutné nejdř́ıv definovat termody-

namickou rovnováhu. Ta je daná dvěma základńımi postuláty termodynamiky:

1. postulát

Každý makroskopický systém částic po nějakém časovém okamžiku za časově ne-

měnných exterńıch podmı́nek nevyhnutelně dospěje do stavu, ve kterém neprob́ıhaj́ı

žádné makroskopické procesy a změny. Takový stav nazýváme termodynamickou

rovnováhou nebo zkráceně rovnovážný stav. V tomto stavu maj́ı všechny stavové

veličiny konstantńı hodnotu [23].

2. postulát

Ve stavu termodynamické rovnováhy jsou všechny vnitřńı parametry makrosko-

pického systému funkćı vněǰśıch parametr̊u (např. objem) a jednoho vnitřńıho pa-

rametru (např. teplota T ) [23].

6



Zároveň je t́ım dána základńı vlastnost teploty jako veličiny jednoznačně popi-

suj́ıćı vnitřńı stav systému částic. Rovnovážná termodynamika následně dokazuje,

že takový parametr opravdu existuje.

Daľśı d̊uležitou vlastnost́ı teploty je schopnost popsat situaci při tzv. tepelném

kontaktu, při kterém si dva systémy můžou předávat energii, ale nedocháźı k výměně

částic. Teplotu zavád́ıme jako veličinu, která určuje směr š́ı̌reńı energie dvou r̊uzných

systémů při tepelném kontaktu. Energie se bude š́ı̌rit ze systému s větš́ı teplotou.

V př́ıpadě, že se energie neš́ı̌ŕı ani jedńım směrem, maj́ı systémy stejnou teplotu.

Zároveň plat́ı tzv. nultý zákon termodynamiky, který zajǐst’uje tranzitivńı vlastnost

teploty. Když se teplota tělesa A rovná teplotě tělesa B a teplota tělesa B se rovná

teplotě tělesa C, pak se teplota tělesa A rovná teplotě tělesa C. To má zásadńı vliv

na měřeńı teploty pomoci třet́ı látky, obsažené v teploměru.

Takto nadefinovaná teplota sice neurčuje přesnou č́ıselnou hodnotu, ale zaručuje

nám možnost vytvořit lineárńı stupnici, pomoćı které můžeme popsat všechny látky

v rovnovážném stavu. Je třeba si uvědomit, že tato vlastnost neńı samozřejmá,

např́ıklad všechny barvy, které lidský mozek rozlǐsuje, nejdou efektivně srovnat na

jednu stupnici.

Důležitou podmı́nkou pro tuto definici teploty je termodynamická rovnováha.

Popř́ıpadě je tuto definici možné rozš́ı̌rit na systém, který jako celek neńı v rov-

nováze, ale je možné jej popsat pomoćı velkého množstv́ı malých systémů, které

jsou téměř v termodynamické rovnováze tzv. lokálńı rovnováze [29]. V př́ıpadě, že

máme systém, ve kterém nelze popsat ani lokálńı rovnováha (např. exploze částic),

tak pojem teplota podle klasické termodynamiky ztráćı smysl [29].

2.2.1 Interpretace teploty v kinetické teorii

Pro jednoatomový plyn si můžeme definovat stupnici teploty pomoci vnitřńı energie

vztahem:

U =
3

2
NkT, (2.5)

kde U je vnitřńı energie, N je počet atomů a k je Boltzmannova konstanta. Vnitřńı

energíı jednoatomového plynu je součet kinetických energíı všech částic. Dı́ky tomu

můžeme vyjádřit teplotu z pr̊uměrné kinetické energie částic:〈
1

2
mv2

〉
=

3

2
kT, (2.6)

kde ostrá závorka má význam pr̊uměru přes všechny částice.

Tato interpretace má však svoje omezeńı na jednoatomový plyn. Teplota ne-

muśı být mı́rou velikosti pouze neuspořádaného posuvného pohybu molekul. U
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v́ıceatomových molekul se projevuj́ı rotace a také vibrace. Při ńızkých teplotách,

kdy začnou převládat kvantové vlastnosti, některé stupně volnosti kv̊uli diskrétnosti

energetických stav̊u tzv.
”
zamrzaj́ı“, a t́ım pádem se neprojev́ı.

2.2.2 Relativistická teplota

Jak je vidět z grafu 2.1, některé elektrony se pohybuj́ı desetinou rychlosti světla. V

takovém př́ıpadě by mohly mı́t už vliv relativistické korekce. Bohužel však relati-

vistické rozš́ı̌reńı pojmu teplota je značně problematické, a to už v rámci speciálńı

teorie relativity. Koncept pojmu teplota se v takovém př́ıpadě rozpadá na několik

měřitelných veličin [34]. Tyto komplikace přesahuj́ı rámec této práce a dále se jimi

nebudeme zabývat.

2.2.3 Distribuce rychlost́ı

V př́ıpadě, že máme plyn, který je tvořen jedńım druhem částic a je v termody-

namické rovnováze, rozložeńı vektoru rychlosti má tvar tř́ırozměrného Gaussova

rozložeńı [25]:

f(v) =
( m

2πkT

)3/2

e−
m(v2x+v

2
y+v

2
z)

2kT , (2.7)

kde m je hmotnost částic, k je Boltzmannova konstanta a T je teplota (Obr. 2.1). Je

vidět, že tato tř́ırozměrná funkce pro danou látku záviśı pouze na jednom parametru,

a t́ım je teplota T .

Jako matematický d̊usledek lze odvodit, že velikosti rychlosti jsou dané jedno-

rozměrnou funkćı:

f(v) =
( m

2πkT

)3/2

4πv2e−
m(v2x+v

2
y+v

2
z)

2kT , (2.8)

Je však d̊uležité si uvědomit, že tato funkce neurčuje jednoznačně rozložeńı rychlost́ı

částic. Ty by sice mohly mı́t velikost podle této funkce, ale v př́ıpadě, že by se

např́ıklad všechny pohybovaly jenom jedńım směrem, tak by jejich rozložeńı rychlost́ı

nemělo Gaussovo rozložeńı.

Nyńı se zabývejme významem pojmů Maxwellovo rozložeńı. J. Anděl t́ım označu-

je vzorec (2.4) [20], L.D. Landau označuje pojmem Maxwellovian distribution výraz

(2.7) [26] a český překlad Fyziky od D.Halliday a spol. t́ımto pojmem označuje (2.8)

[27]. Nav́ıc pro posledńı dva jmenované významy se často použ́ıvá i pojem Maxwell-

Boltzmannovo rozložeńı [28]. Chaos ve fyzikálńı literatuře si jde vysvětlit t́ım, že

pro fyziky nejsou na prvńım mı́stě matematické pojmy, ale fyzikálńı skutečnosti, a

proto je pravděpodobné, že většina fyzik̊u pod Maxwellovým rozložeńım, př́ıpadně

Maxwell-Boltzmannovým rozložeńım, mysĺı obecně stav látky při rovnovážné situaci
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za klasických podmı́nek. To je jednoznačně určeno Gaussovým rozložeńım (2.7).

Abychom zabránili nejasnostem, v této práci se přidrž́ıme zp̊usobu, který je použit v

[28]. Rozložeńı rychlost́ı v rovnovážném stavu budeme nazývat Gaussovské rozložeńı

rychlost́ı částic ideálńıho plynu, a tam, kde by to mohlo zmást fyzikálně založeného

čtenáře, se nav́ıc do uvozovek přiṕı̌se Maxwellovo rozložeńı.

2.3 Popis nerovnovážných stav̊u

Stav nerovnovážných systémů neńı možné popsat pouze jedńım parametrem. Jed-

nou z možnost́ı je popsat polohu a rychlost každé částice, to je však pro velké

množstv́ı část́ı př́ılǐs neproveditelné. Alternativně a jednodušeji můžeme popsat stav

tzv. distribučńı funkćı f(r,p,t), která vyjadřuje počet částic, jenž se nacháźı v ob-

jemu 〈x,x+ dx〉 〈y,y + dy〉 〈z,z + dz〉 a zároveň jejich hybnost se nacháźı v intervalu

〈px,px + dpx〉 〈py,py + dpy〉 〈pz,pz + dpz〉. V př́ıpadě, že chceme znát hustotu částic

n(x,t), tak můžeme integrovat přes všechny rychlosti:

n(x,t) =

∫
f(r,p,t)d3v. (2.9)

A pro źıskáńı počtu částic integrujeme přes všechny proměnné:

N(t) =

∫
f(r,p,t)d3xd3v. (2.10)

Pro práci s distribučńı funkćı je výchoźım vztahem Boltzmannova transportńı

rovnice:

∇f · v +∇pf · F +
∂f

∂t
= C(f), (2.11)

kde ∇ je gradient podle souřadnic, ∇p je gradient podle hybnosti, F je śıla p̊usob́ıćı

na částice a C(f) je kolizńı integrál vyjadřuj́ıćı vliv srážek.

2.3.1 Teplota - Středńı energie

Pojem teploty lze zobecnit na nerovnovážné systémy, jenom to neńı možné provést

tak, aby se zachovala většina vlastnost́ı. Proto je možné ji zobecnit v́ıce neekviva-

lentńımi zp̊usoby. Budeme logicky požadovat, aby zobecněná definice v rovnovážných

stavech dávala stejné výsledky jako klasická definice a pro nerovnovážné stavy určila

hodnotu, která bude mı́t jednoduše interpretovatelný význam. V př́ıpadě volných

elektron̊u můžeme použ́ıt kinetickou interpretaci a definovat teplotu pomoćı vztahu

pro pr̊uměrnou energii (2.6). Nav́ıc odděĺıme chaotickou rychlost od společné rych-

losti všech částic, kterou definujeme jako pr̊uměr všech rychlost́ı, a teplotu budeme

vypoč́ıtávat pouze z rychlost́ı po odečteńı společné rychlosti.
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Taková rozš́ı̌rená definice je možná, ale je třeba j́ı nepřisuzovat větš́ı váhu než

jako středńı energii chaotického pohybu částic.

2.4 Měřeńı teploty koróny

Teplota koróny se většinou udává v miliónech stupň̊u. Otázkou je, jak se na takovou

teplotu přǐslo.

2.4.1 Měřeńı ionizace iont̊u

Už v roce 1869 byla ve spektru koróny nalezena zcela atypická zelená spektrálńı

čára [30]. Vlnová délka čáry neodpov́ıdala žádnému známému prvku, a tak se vyrojily

domněnky, že jde o nový prvek, tzv. korónium. Záhada byla vyřešena až po 70 letech.

V roce 1939 švédšt́ı astronomové Walter Grotrian a Bengt Edlén zjistili, že jde o

spektrálńı čáru třináctkrát ionizovaného železa. Následně se objevili i daľśı vysoce

ionizované prvky, které můžou existovat v plazmatu jen při velkých teplotách (řádově

v milionech stupň̊u).

Obr. 2.3: Poměry iont̊u plazmatu pro r̊uzné teploty, na fotografii koróny je zobrazena

specifická vlnová čára pro 13krát ionizované železo. Převzaté z [31].

Dnes už jsou známy křivky určuj́ıćı množstv́ı ionizovaných prvk̊u vyskytuj́ıćıch

se v plazmatu podle jeho teploty (Obr. 2.3). Je tedy možné změřit v koróně poměry

mezi ionizovanými prvky a z nich určit teplotu. Tato metoda však předpokládá

rovnovážný stav plazmatu, který v koróně nemuśı být nutně zajǐstěn.
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2.4.2 Měřeńı chaotické rychlosti volných elektron̊u

L. Cram navrhl alternativńı zp̊usob měřeńı teploty pomoćı spektra koróny. Jak bude

ukázáno v 5. kapitole, tvar spektra je silně závislý na pohybu volných elektron̊u v

koróně. Za předpokladu rovnovážného stavu je tedy možné ze spektra určit teplotu

volných elektron̊u. Je otevřenou otázkou, jestli a jak moc se lǐśı od teploty změřené

pomoćı iont̊u.

2.5 Koróna - nerovnovážný systém

Existuje řada argument̊u, proč by situace ve slunečńı koróně mohla být odlǐsná od

klasických rovnovážných systémů. Postupně si tyto argumenty shrneme.

2.5.1 Vyzařováńı částic a malá hustota

Dı́ky neustálému vyzařováńı r̊uzných částic do vesmı́ru neńı Slunce ani koróna jed-

noznačně rovnovážný systém. Je však otázkou, jestli stále můžeme mluvit o nějaké

lokálńı rovnováze. Ta může být dosažena ve vnitřńıch částech Slunce, kde je velká

hustota. Ve fotosféře, chromosféře a koróně je však velmi malá hustota (viz 3.3.1),

která by byla v zemských aparaturách klasifikována jako vysoké nebo ultravysoké

vakuum. V takto ř́ıdké látce bude docházet k malému počtu srážek. Dokonce ve svém

zat́ım nevydaném článku prof. Druckmüller dokazuje, že velká část koróny je tak

ř́ıdká, že v ńı nedocháźı k téměř žádným srážkám. Z toho vyplývá, že mechanismy

k vytvořeńı lokálńı termodynamické rovnováhy jsou zde velmi oslabeny.

2.5.2 Situace ve vzdálené koróně

Zaj́ımavá je situace částic pocházej́ıćı ze Slunce ve velké vzdálenosti od něj (např́ı-

klad u Země), které tvoř́ı tzv. slunečńı v́ıtr. Kromě změn rychlost́ı, které zp̊usobilo

gravitačńı a magnetické pole Slunce, by se u částic měla projevit i náhodná tepelná

rychlost, kterou źıskaly na slunečńım povrchu nebo při koliźıch v koróně. Pouze dojde

k rozděleńı částic podle směru jejich chaotické rychlost́ı. Z toho vyplývá, že tady

u Země detekujeme slunečńı částice pouze s jedńım směrem, ale r̊uznou velikost́ı

rychlosti. Můžou mı́t tedy teoreticky Maxwellovo rozložeńı velikost́ı rychlosti (2.8),

ale téměř určitě nemaj́ı Gaussovo rozložeńı rychlost́ı (2.7), a t́ım pádem neńı možné

mluvit o rovnovážném stavu či o teplotě slunečńıho větru (podle termodynamické

definice teploty). Částice, které se rozṕınaj́ı do prostoru a přestávaj́ı na sebe p̊usobit,

nemůžou mı́t Gaussovo rozložeńı částic.
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Nav́ıc je možné předpokládat těžko popsatelný postupný přechod od rovnováž-

ného stavu (z vnitřńıch část́ı Slunce), kde jsou všechny směry rychlost́ı téměř rov-

nocenné, až po slunečńı v́ıtr, kde je pouze jeden směr rychlosti.

2.5.3 Zamrzlá teplota

Přes všechny problémy s definićı teploty je možné určit tzv. zamrzlou (freezing

in) teplotu slunečńıho větru, protože slunečńı v́ıtr obsahuje ionty, z jej́ıchž poměr̊u

je možné určit teplotu. Je to však teplota, jak napov́ıdá název, která se už nijak

nevyv́ıj́ı a má vypov́ıdaj́ıćı hodnotu hlavně o podmı́nkách bĺızko Slunce, kde dané

ionty vznikly.

2.5.4 Alternativńı distribuce částic

Zat́ım jsme poukazovali na narušeńı rovnovážného stavu pouze prostorovým rozṕı-

náńım. Otázkou je, jestli silné magnetické pole a př́ıpadně daľśı efekty ve slunečńı

atmosféře nemůžou také zavinit nerovnovážný stav. Některé články [32,33] se snaž́ı

popsat oblasti, kde ještě jsou směry rychlost́ı rovnocenné, ale jejich distribuce už

nemá tvar Gaussovy funkce. Na to použ́ıvaj́ı tzv. κ-distribuce, která se na prvńı

pohled podobá Gaussově křivce, ale klesá pomaleji, tud́ıž obsahuje v́ıce částic s

velkou energíı. Tohle rozš́ı̌reńı má také výhodu, že limitńım př́ıpadem κ-distribuce

je klasické Gaussovo rozložeńı, takže je schopné popsat i rozložeńı rovnovážného

stavu.
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3 FYZIKA SLUNCE

3.1 Radiometrie

Nejdř́ıve si muśıme nadefinovat veličiny pro kvantitativńı popis elektromagnetického

zářeńı. K tomu nám poslouž́ı radiometrie, která použ́ıvá absolutńı veličiny jako ener-

gie a výkon, zat́ımco fotometrie, která studuje obdobné veličiny z hlediska p̊usobeńı

na lidské oko. Zde budeme řešit pouze radiometrické veličiny. Jejich české názvoslov́ı

zavedeme podle (Mechlova, [49], s. 402):

Tab. 3.1: Radiometrické veličiny

Veličina anglicky alter. název Jednotka

Zářivá energie E radiant energy - J

Zářivý výkon P radiant power tok W ≡ Js−1

Hustota zář. toku F irradiance, flux density tok, intenzita Wm−2

Záře I radiance intenzita Wm−2sr−1

Zářivost J radiant intensity - Wsr−1

Obr. 3.1: Záře I je vztažená

pouze k jednomu směru [37].

Z alternativńıch názv̊u je patrné, že české pojme-

nováńı neńı bohužel sjednocené a názvy jako tok a in-

tenzita se použ́ıvá pro v́ıce r̊uzných veličin. Zejména

slovo intenzita se v astrofyzice s oblibou použ́ıvaná

pro záři (Fyzika slunečńı soustavy, [37], s. 137),

zat́ımco v jiných odvětv́ıch má většinou význam hus-

toty zářivého toku. V této práci budeme vždy pra-

covat s názvy uvedenými prvńım sloupci.

3.1.1 Záře

Pro naši práci je nejd̊uležitěǰśı radiometrická definice

záře I, kterou si definujeme takto:

I =
d2P

cosϑdΩdS
[Wm−2sr−1], (3.1)

kde ϑ je odchylka kolmice na plochu detektoru od směru zářeńı (viz Obr. 3.1), S je

plocha detektoru a Ω je pozorovaćı prostorový úhel.

Speciálńı vlastnost́ı takto nadefinované veličiny je nezávislost na vzdálenosti d́ıky

prostorovému úhlu v definici. Když např́ıklad budeme měřit záři nějakého bodu na

zářivém povrchu, pro r̊uzné vzdálenosti vyjde stejně.
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Neformálně si to lze vysvětlit tak, že když při pozorováńı s malým pozorovaćım

úhlem budeme řešit zářeńı od dvou r̊uzných pr̊uřez̊u pozorovaćıho kuželu, z nichž

jeden je 2× dále než ten prvńı, tak hustotu zářivého toku vzdáleněǰśıho je sice kv̊uli

vzdálenosti 4× slabš́ı (tzv. zákon převrácených čtverc̊u), ale na druhou stranu má

4× větš́ı plochu. Ve výsledku se dané efekty vyruš́ı a každý pr̊uřez bude mı́t stejnou

záři.

3.1.2 Spektrálńı veličiny

Veličiny z tabulky 3.1 se nazývaj́ı integrálńı a ke každé z nich lze ještě nadefinovat

tzv. spektrálńı veličiny, které jsou vztažené pouze k jedné vlnové délce, např́ıklad:

Iλ =
dI

dλ
[Wm−3sr−1], (3.2)

kde Iλ je tzv. spektrálńı záře. Stejně tak se definuje spektrálńı hustota toku Fλ.

Jednotka, kterou jsme uvedli u spektrálńı záře, je trochu nepřehledná, protože

kombinuje rozměry plochy a vlnovou délku dohromady, a proto se občas použ́ıvá

[Wm−2sr−1nm−1], kde je daný rozd́ıl v́ıce vidět a nav́ıc je vztažená k nanometr̊um,

takže při práci s viditelným světlem vycházej́ı
”
rozumněǰśı“ hodnoty.

3.2 Slunce

Obr. 3.2: Slunečńı vrstvy, poměry

odpov́ıdaj́ı skutečnosti [38].

Připomeneme si vrstvy Slunce (Obr. 3.2) a

některé jeho vlastnosti[ [39]].

• Jádro - termojaderná reakce.

• Vrstva v zářivé rovnováze - energie se

š́ı̌ŕı hlavně zářeńım.

• Tachoklina

• Konvektivńı zóna - energie se š́ı̌ŕı

převážně prouděńım.

• Fotosféra - slunečńı povrch.

• Chromosféra a jej́ı přechodová oblast

• Koróna

Termonukleárńı reakce prob́ıhá pouze v

jádře, jehož pr̊uměr je přibližně čtyřikrát

menš́ı než pr̊uměr Slunce. Vzniklým fo-

ton̊um trvá 100 tiśıc let než se dostanou

k povrchu Slunce. Konečná cesta mezi fo-

tosférou a Zemı́ trvá přibližně 8 minut. Ne-

utrina ze středu na povrch putuj́ı 2 sekundy.
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Intenzivńı magnetické pole vzniká nejsṕı̌s v tachoklině a konvektivńı zóně. Přes-

ný mechanismus však neńı zat́ım znám. Magnetické pole je zodpovědné za téměř

všechny nehomogenńı struktury viditelné na slunečńım povrchu a v jeho atmosféře.

Fotosféra je tenká vrstva (řádově stovky kilometr̊u), která emituje 99% slunečńı-

ho zářeńı. Je to nejvyšš́ı vrstva, která je nepr̊uhledná pro elektromagnetické zářeńı,

a proto se často nazývá povrchem Slunce.

Hustota plazmatu se v r̊uzných vrstvách velmi měńı. V jádru se předpokládá 150

g·cm−3 (asi 11× hustš́ı než rtut’), ve fotosféře už pouze cca 10−7 g·cm−3, což čińı 1017

částic·cm−3. To je 200× méně než vzduch na Zemi, tud́ıž by to bylo považováno za

hrubé vakuum. Běžné hustoty v koróně jsou ještě o 10 řád̊u menš́ı, takže by na Zemi

byly klasifikovány jako ultra vysoké vakuum (viz kap. 3.3.1). Hustota vesmı́rného

prostoru je však ještě o mnoho řád̊u menš́ı, přibližně 1 částice·m−3.

Slunce je kulaté, a to až s překvapivou přesnost́ı. Současná měřeńı ukazuj́ı zploště-

ńı pouze několik deśıtek kilometr̊u. To je dáno t́ım, že v př́ıpadě Slunce je dostředivé

zrychleńı na povrchu 10 milionkrát slabš́ı než gravitačńı. Měřeńı poloměru však

naráž́ı na problémy s přesnou definićı povrchu Slunce, což souviśı s t́ım, že při

r̊uzných vlnových délkách vycháźı r̊uzné poloměry. Tato závislost ještě neńı zcela

objasněna [6].

Z měřeńı sondy SOHO se prokázalo, že poloměr Slunce se v čase téměř neměńı

[40]. Maximálńı krátkodobé změny úhlového poloměru Slunce byly vždy menš́ı než

0,023”. Zdánlivý úhlový poloměr Slunce se pohybuje okolo 0,5◦, takže změny byly

v řádu sto tiśıcin poloměru Slunce.

Obr. 3.3: Vliv zemské atmosféry na spektrum Slunce. Vlnová délka 370-470 nm je

d̊uležitá pro měřeńı teploty, převzaté z [36]
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3.2.1 Spektrum Slunce

Důležitá vlastnost Slunce je jeho spektrum (Obr. 3.3). Jeho tvar přibližně připomı́ná

zářeńı černého tělesa o teplotě 5 800 K, které nejv́ıce zář́ı ve viditelné části spektra.

Nav́ıc však slunečńı spektrum obsahuje deśıtky tiśıc absorpčńıch čar (tzv. Fraunho-

ferovy čáry), které jsou zp̊usobeny absorpćı r̊uzných prvk̊u ve fotosféře (př́ıpadně

i ve vyšš́ıch částech slunečńı atmosféry). Proto je také možné pomoćı těchto čar

částečně určit chemické složeńı Slunce.

Měřeńı spektra ze Země je komplikované zemskou atmosférou. Voda, kysĺık, ozón

a pár daľśıch prvk̊u v atmosféře pohlcuj́ı velkou část slunečńıho zářeńı, zejména

některé konkrétńı vlnové délky. V př́ıpadě, že atmosféra nepohlt́ı všechno zářeńı dané

vlnové délky, je možné slunečńı spektrum z pozemńıho měřeńı dopoč́ıtat (při znalosti

chováńı atmosféry). Tento postup využil R. L. Kurucz se spektrem naměřeným

pomoćı McMath-Piercova solárńıho teleskopu v Národńı observatoři Kitt Peak v

Arizoně (Obr. 3.4). Spektrum, které źıskal, je volně ke stažeńı [41].

Obr. 3.4: Důležitá část spektra pro měřeńı teploty a jeho detail. Spektrum zpracoval

R. L. Kurucz.

Pro svoji metodu měřeńı teploty se rozhodl L. Cram (a následně to převzal i N.

Reginald) použit spektrum mezi 370 nm a 470 nm. Jak je patrné z (Obr. 3.3), tyto

vlnové délky nejsou ovlivněné atmosférou tak moc jako jiné část́ı spektra. Nav́ıc dal

přednost kratš́ım vlnovým délkám, což od̊uvodnil menš́ı citlivost́ı spektra na teplotu.

V této práci se přidrž́ıme jeho rozhodnut́ı a budeme se zabývat pouze touto části

spektra (prvńı graf na Obr. 3.4).

Absorpčńı čáry je možné dohledat v rozsáhlých online databáźıch, např́ıklad dvě

široké čáry pro 393 a 397 nm, jej́ıž větš́ı přibĺıžeńı lze nalézt v grafech, jsou zaviněny

dvojnásobně ionizovaným vápńıkem [42]. Jak je vidět z posledńıho grafu na Obr. 3.4,

pro každý nanometrový interval vlnové délky jsou ve spektru deśıtky absorpčńıch
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čar. Naštěst́ı jsou velmi detailně proměřené, takže nehroźı jejichž podvzorkováńı. Na

každý jeden nanometr vlnové délky je totiž přibližně tiśıc změřených hodnot.

Obr. 3.5: Limb-darkening koeficienty ze dvou r̊uzných model̊u, hodnoty jsou udány

jen pro několik vlnových délek [43], zbylé hodnoty se źıskávaj́ı lineárńı interpolaćı.

3.2.2 Úhlová závislost slunečńı záře

Slunečńı povrch nevyzařuje do všech úhl̊u stejně. V př́ıpadě, že by se choval jako

tzv. ideálńı Lambertovský zářič, záře by závisela čistě na kosinu z úhlu od kolmice

ζ. Tato závislost plyne z geometrických d̊uvod̊u a nazývá se Lambert̊uv kosinový

zákon. Složitěǰśı závislosti vyzařováńı můžeme pak modelovat jako funkce cosζ. Pro

slunečńı záři můžeme použ́ıt tento jednoduchý model:

I

I0

= 1− qλ + qλ cos ζ, (3.3)

kde I0 je záře v kolmém směru na povrch, qλ je tzv. limb-darkening koeficient jenž

je závislý na vlnové délce. Pro hodnotu qλ = 1 dostaneme jednoduchou závislost

na cos ζ. Světelný zdroj, který by zářil převážně př́ımým směrem, by měl qλ > 1.

Slunce naopak má pro většinu vlnových délek qλ < 1, tud́ıž i v limitńım př́ıpadě 90◦

má záři (1− q)I0. To je nejsṕı̌s zp̊usobeno složitost́ı zářivého povrchu, jeho částečná

pr̊uhlednost a fraktálńı charakter.

Představený model použil N. Reginald ve své teorii. V Astrophysical Quantities

z roku 1973 [43] je tento model představen jako méně přesný, a dokonce v nověǰśım
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vydáńı pojmenovaném Allen’s Astrophysical Quantities z 1999 [44] tento model zcela

chyb́ı. Jako přesněǰśı model je nab́ızen tento:

I

I0

= 1− q1λ + q1λ cos ζ − q2λ + q2λ cos2 ζ, (3.4)

kde nav́ıc je přidaný druhý koeficient určuj́ıćı závislost s druhou mocninou kosin̊u.

Hodnoty koeficient̊u pro r̊uzné vlnové délky se hodně lǐśı (Obr. 3.5). Křivky jsou

proměřené jen v některých bodech a ve zbylých mı́stech je třeba provést lineárńı

interpolaci. Touto cestou se vydává ve svém článku L. Cram i N. Reginald [12],

kteř́ı čerpaj́ı tyto koeficienty ze stejného zdroje, jaký je použit v grafu. Body v okolo

400 nm p̊usob́ı lehce zvláštně a je otázkou, jestli nejsou zp̊usobeny nějakou chybou

měřeńı.

Vliv obou model̊u a vlnové délky je srovnán v Obr. 3.6. Je zde zobrazen ideálńı

zářič, oba modely pro 370 nm a zjednodušený model pro 380 nm. Protože koeficient

q2λ z druhého modelu je v okoĺı 400 nm velmi malý, můžeme bez větš́ıch problémů

použ́ıvat zjednodušený model. Ani výsledný vliv vlnové délky neńı velký i přesto,

že jsme vybrali mı́sto, kde se limb-darkening výrazně měńı.

Obr. 3.6: Vyzařováńı Slunce do r̊uzných úhl̊u podle volby modelu.

Záři I0 je možné vyjádřit z hustoty zářivého toku F (celkového výkonu dopa-

daj́ıćıho na m2) změřeného ze Země. U prvńıho modelu (3.3) je vzorec odvozen v

článku (Inhester [45]):

F =

(
R�
D

)2

π (1− q/3) I0 [Wm−2], (3.5)

kde R� je poloměr Slunce a D je vzdálenost mezi zemı́ a Sluncem při měřeńı hustoty

zářivého toku. Většina měřeńı je však přepoč́ıtány na vzdálenost přesně 1 AU.
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3.3 koróna

Nyńı si shrneme nejd̊uležitěǰśı informace o koróně (v́ıce v Golub, [47]). Zářeńı, při-

cházej́ıćı z koróny, můžeme rozdělit na několik typ̊u podle zp̊usobu vzniku:

• K-koróna - kontinuálńı

• E-koróna - emisńı

• F-koróna - Fraunhoferova

• T-koróna - termálńı

Tato práce se zabývá hlavně K-korónou, která vzniká Thomsonovým rozptylem

slunečńıho zářeńı na volných elektronech. Jak je patrné z Obr. 3.7, bĺızko slunečńıho

povrchu je dominantńı. Od ostatńıch složek koróny se odlǐsuje velmi vyhlazeným

spektrem (p̊uvod jej́ıho názvu) bez jakýchkoliv absorpčńıch čar. Toto vyhlazeńı je

zp̊usobené Dopplerovým efektem při rozptylu na náhodně se pohybuj́ıćıch elektro-

nech (viz 5. kapitola). Zářeńı je také silně polarizované na rozd́ıl od svého zdroje -

slunečńıho světla [46].

Obr. 3.7: Srovnáńı jednotlivých složek zářeńı koróny. Zářeńı F-koróny začne domi-

novat až pro větš́ı vzdálenosti od středu Slunce. E-koróna je př́ılǐs závislá na vlnové

délce, než aby bylo tohle srovnáńı relevantńı. Převzato z [47].

Zcela odlǐsná je E-koróna. Jej́ım zdrojem jsou excitované prvky v koróně. Právě

sem patř́ı dlouho nevysvětlené zářeńı mnohonásobně ionizovaného železa, pomoćı

kterého se poprvé zjistila př́ıtomnost velmi energetických částic v koróně. Při měřeńı

lze tuto složku od K-koróny snadno odlǐsit. Zaprvé zář́ı pouze na některých vlnových
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délkách, takže ve spektru tvoř́ı ostrá maxima. Zadruhé jsou dnes tyto vlnové délky

katalogizovány a pro měřeńı teploty z K-koróny je možné vybrat takovou část bez

vlivu E-koróny.

F-koróna vzniká rozptylem na prachových částićıch v koróně. Na rozd́ıl od K-

koróny jsou v ńı ještě rozeznatelné slunečńı absorpčńı čáry (Fraunhoferovy - p̊uvod

názvu). V oblasti bĺızko Slunce je o jeden až dva řády slabš́ı než K-koróna (Obr.

3.7), a proto ji L. Cram i N. Reginald ve své teorii zanedbávaj́ı. Je však otázkou,

jestli pro přesné měřeńı, o které se N. Reginald snaž́ı, nemělo smysl vliv F-koróny

v́ıce zvážit a př́ıpadně odeč́ıst od celkového zářeńı. Tato problematika však přesahuje

rozsah této práce a my se vydáme stejnou cestou jako předlohové články.

Nakonec existuje ještě T-koróna, která vzniká tepelným zářeńım prachových

částic a je podle (Golub, [47]) velmi slabá a zcela zanedbatelná pro práci s ostatńımi

složkami koróny.

3.3.1 Hustota elektron̊u v koróně

Pro určeńı záře K-koróny, kterému se budeme věnovat v daľśı kapitole, je d̊uležité

znát hustotu volných elektron̊u v r̊uzných mı́stech koróny. Nejjednodušš́ı př́ıstup

je předpokládat tzv. symetrickou korónu, kde hustota záviśı pouze na vzdálenosti

od středu Slunce a nezáviśı na čase. Jak poukazuje N. Reginald v článku [14], tato

závislost sice je popsána v řadě článk̊u, ale pokaždé vycháźı jinak. Tyto nepřesnosti

jsou nejsṕı̌s zp̊usobeny závislost́ı hustoty na mnoha faktorech, zejména na obdob́ı

slunečńıho cyklu a mı́stě okolo koróny, ze které měřeńı vycháźı.

Překvapivě však N. Reginald ve výše citovaném článku ukázal, že jeho metoda

na měřeńı teploty neńı př́ılǐs ovlivněná hustotou elektron̊u, a proto nehraje žádnou

roli jaký vzorec použije. Nakonec se rozhodl použ́ıt jeden z nejstarš́ıch vzorc̊u, který

odvodil S. Baumbach 1937 z deseti r̊uzných zatměńı Slunce:

ne = 108

(
0,036

R1,5
�

+
1,55

R6
�

+
2,99

R16
�

)
[cm−3]. (3.6)

Ze závislosti (Obr. 3.8) je patrné, že ve vzdálenosti do 2 poloměr̊u Slunce klesá

hustota přibližně s 6. mocninou. Od 4. poloměru klesá s 1,5. mocninou. V této práci

budeme taktéž použ́ıvat tuto závislost.

Jenom poznamenejme, že v př́ıpadě, že by se přece jen prokázal aspoň malý vliv

hustoty elektron̊u na danou metodu, je zde řada zp̊usob̊u, jak tento vstupńı údaj

vylepšit. Např́ıklad by se mohla vźıt pr̊uměrná hustota, která by už měla v sobě

započ́ıtanou fázi slunečńıho cyklu, ve které se při měřeńı Slunce nacháźı, a také by

bylo možné vźıt v potaz mı́sto měřeńı (např. jestli rovńıková nebo polárńı oblast).
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Obr. 3.8: Hustota volných elektron̊u podle S. Baumbacha a jednotlivé části vzorce

slouž́ıćı pro srovnáńı rychlosti poklesu křivky.

Posledńı možnost́ı je kromě měřeńı teploty změřit v daném okamžiku i hustotu, a

t́ım zpřesnit výsledek.

3.4 Thomson̊uv rozptyl

K-koróna je viditelná d́ıky rozptylu foton̊u na volných elektronech, které se v ńı

vyskytuj́ı. K přesnému popisu této interakce je nutné využ́ıt kvantovou elektrody-

namiku. Avšak překvapivě vzorec pro rozptyl, který se pro popis koróny použ́ıvá, je

možné odvodit i v klasické fyzice, i když to vyžaduje zavést řadu sporných pojmů

jako třeba poloměr elektron̊u. Tuto teorii rozv́ıjel J.J. Thomson právě ještě v době,

kdy nebyla známá ani vnitřńı struktura atomů, a proto netušil, na jakých částićıch

rozptyl prob́ıhá. Pro zaj́ımavost zde uvedeme některé myšlenky klasického odvozeńı,

ale nakonec vyjdeme z obecněǰśıho vzorce odvozeném za pomoci kvantové fyziky.

Elektron si můžeme představit jako oscilátor, který je rozkmitán přijatým záře-

ńım ve směru své polarizace (Obr. 3.9). Daný oscilátor následně vyzařuje do r̊uzných

směr̊u, avšak amplituda zářeńı je závislá na pr̊umětu směru kmitáńı do dané osy. Na

Obr. 3.9 je zobrazena rovina rozptylu. Pokud je zářeńı polarizované v této rovině, tak

amplituda rozptýleného zářeńı bude úměrná k (− cos θ) a intenzita (záře) bude tedy

úměrná cos2 θ. Zat́ımco zářeńı polarizované kolmo na rozptylovou rovinu nebude

úhlem θ v̊ubec ovlivněno.

Také konstanta úměrnosti lze vypoč́ıtat z klasických přestav a vyjde pro obě

polarizace stejně:
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r2
e =

1

2

(
e2

4πε0mc2

)2
.
= 3,97 · 10−30m2, (3.7)

kde e je náboj částice (v našem př́ıpadě elektronu), ε0 je permitivita vakua, m je

hmotnost částice, c je rychlost světla a re
.
= 2,8 fm je tzv. klasický poloměr elektronu.

Ten je možné odvodit z představ, že elektron je koule s elementárńım nábojem

rozmı́stěném na povrchu a elektrostatická energie dané koule je rovna klidové energii

elektronu podle vzorce E = mc2.

Nepolarizované světlo můžeme popsat jako zářeńı, jehož polovina je polarizovaná

v rovině rozptylu a polovina je na ni kolmá. Výsledná záře bude součtem obou

závislost́ı. Takže tzv. diferenciálńı účinný pr̊uřez Thomsonova rozptylu dσT/dΩ,

který určuje množstv́ı rozptýleného zářeńı do daného úhlu, můžeme popsat takto:

dσT

dΩ
=
r2
e(1 + cos2 θ)

2
. (3.8)

V př́ıpadě, že chceme spoč́ıtat celkové množstv́ı rozptýleného zářeńı, muśıme

integrovat přes všechny úhly. T́ım dostáváme tzv. Thomson̊uv celkový účinný pr̊uřez:

σT =
r2
e

2

π∫
0

2π∫
0

(cos2 θ + 1) sin θdϕdθ =
8π

3
r2
e . (3.9)

Je nutné zd̊uraznit, že zavedené veličiny jsou pouhou aproximaćı složitého světa

kvantové fyziky, na které se shodou okolnost́ı přǐslo ještě před t́ım, než se objevila

tato teorie. Hlubš́ı popis rozptylu v roce 1929 provedli O. Klein a Y. Nishina [28,48].

Pomoćı kvantové elektrodynamiky odvodili vzorec (který nese jejich jména) pro

diferenciálńı pr̊uřez rozptylu fotonu na nabité částice:

dσ

dΩ
=
re
2

(
λ

λ′

)2(
λ

λ′
+
λ′

λ
− sin2 θ

)
, (3.10)

kde λ je vlnová délka přijatého světla a λ′ rozptýleného. Jejich rozd́ıl záviśı na úhlu

θ a lze spoč́ıtat známým vzorcem pro Compton̊uv jev:

λ′ − λ =
h

mec
(1− cos θ). (3.11)

Maximálńı hodnota rozd́ılu je 2,4 pm, což zp̊usob́ı zcela zanedbatelný posun pro

vlnové délky ve stovkách nanometrech, se kterými pracujeme v naš́ı teorii. Právě v

př́ıpadě dlouhých vlnových délek plat́ı λ/λ′
.
= 1 a jednoduchou úpravou dostaneme

ze vzorce (3.10) výraz pro Thomson̊uv rozptyl odvozený v předchoźı části. Dı́ky tomu

můžeme ř́ıct, že Thomson̊uv rozptyl je limitńım př́ıpadem Comptonova rozptylu pro

velké vlnové délky. Klein-Nishin̊uv vzorec může mı́t význam při práci s Rentgenovým
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světlem nebo s gama zářeńım, ale v př́ıpadě zářeńı s vlnovou délkou podobnou

viditelnému světlu nám postač́ı Thomson̊uv rozptyl.

Obr. 3.9: Thomson̊uv rozptyl popsaný klasickou fyzikou. Na obrázku vid́ıme rovinu

rozptylu zářeńı a útlum amplitudy kv̊uli rozptylu do rozptýleného směru. Převztato

z [50].

3.5 Doppler̊uv jev

Volné elektrony v koróně se pohybuj́ı, a proto při rozptylu na nich docháźı k Dop-

plerově jevu. Při rozptylu je foton s vlnovou délkou λ′ pohlcen elektronem. V jeho

souřadné soustavě má však fonon vlnovou délku λe. Následně elektron vyzář́ı foton

nějakým směrem, který bude mı́t v souřadné soustavě spojené se Sluncem vlnovou

délku λ.

Doppler̊uv jev v př́ıpadě pohybu pozorovatele (v našem př́ıpadě elektronu) změńı

vlnovou délku podle vzorce:

λe =
vz − ve

vz

λ′, (3.12)

kde vz rychlost vlněńı (v našem př́ıpadě rychlost světla c) a ve je rychlost pozorovatele

(elektronu). Doppler̊uv jev př́ıpadě pohybu zdroje (v našem př́ıpadě zase elektron)

je popsán podobným vzorcem:

λ =
vz

vz − ve

λe. (3.13)

V př́ıpadě, že elektron pohybuje jiným směrem než pohlcený resp. rozptýleného

foton, je nutné započ́ıtat pouze složku rychlosti v daném směru, kterou źıskáme
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skalárńım součinem s jednotkovým vektorem k′, který má směr pohlceného fo-

tonu resp. k, který má směr rozptýleného fotonu. Když nahrad́ıme v rovnićıch ve

skalárńımi součiny, vz rychlost́ı světla c, z (3.13) vyjádř́ıme λe a dosad́ıme do (3.13),

dostaneme:

c− ve · k
c

λ =
c− ve · k′

c
λ′. (3.14)

V kap. 2.3 jsme zavedli popis částic (v našem př́ıpadě elektron̊u) pomoci funkce

f , která určuje hustotu a rozložeńı hybnost́ı (př́ıpadně rychlost́ı) částic. Zaměřme

se na př́ıpad, kdy je hustota elektron̊u a jejich rozložeńı rychlost́ı na sobě nezávislé

tud́ıž jejich stav můžeme popsat:

f = ne,R fR,v, (3.15)

kde ne,R je hustota volných elektron̊u a fR,v je rozložeńı rychlost́ı v bodě R.

V př́ıpadě, že nás zaj́ımá hustota elektron̊u, které maj́ı takovou rychlost, že

slunečńı zářeńı λ′ změńı na λ, můžeme ji vypoč́ıtat vztahem:

ne,R,λ,λ′ =

∞∫
−∞

∞∫
−∞

∞∫
−∞

fR,vδ

([
λ′ − λ′

c
(k′ · v)

]
−
[
λ− λ

c
(k · v)

])
dv, (3.16)

kde δ() je tzv. δ-distribuce, ve které se nacháźı výzaz rovnaj́ıćı se nule pouze když

plat́ı rovnici (3.14). Pomoćı toho nám δ-distribuce
”
vyfiltruje“ pouze elektrony s

vhodnou rychlost́ı. Vı́ce δ-distribuce a jej́ı vlastnost́ı třeba v (Komrska, [51]).
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4 VÝPOČET ZÁŘE K-KORÓNY

V této kapitole je představen teoretický výpočet záře I vznikaj́ıćı v K-koróně. Část

teorie vycháźı ze článku (Cram, [19]), avšak na rozd́ıl od p̊uvodńıho článku jsou zde

nav́ıc d̊ukladněǰśı odvozeńı některých vztah̊u, př́ıpadně doplněny odkazy na odvozeńı

v literatuře. Rovněž jsou přidány upozorněńı na některé provedené aproximace, které

můžou být ćılem daľśıch diskuźı. Nav́ıc jsou upraveny některé obrázky a přeznačené

některé veličiny za účelem větš́ı srozumitelnosti. A nakonec závěrečný výpočet in-

tegrálu v podkapitole 4.7 a jeho analýza je vlastńım d́ılem autora diplomové práce.

Po vzoru práce (Inhester, [45]) je kladený velký d̊uraz na rozměr jednotlivých

veličin. Proto je u většiny rovnic na konci v hranatých závorkách přidaný rozměr

vypočtené veličiny.

4.1 Princip výpočtu

Předpokládejme, že při pozorováńı K-koróny detekujeme fotony, které vyzářil slu-

nečńı povrch a byly přesně jednou rozptýleny na volných elektronech ve slunečńı

koróně. Dále předpokládejme, že foton se na obou úsećıch pohyboval př́ımočaře.

Výpočet je založený na myšlence, že při pozorováńı jednoho mı́sta na obloze

detekujeme zářeńı, které vznikalo v r̊uzných mı́stech koróny. Proto muśıme vliv

všech těchto mı́st započ́ıtat a seč́ıst jejich př́ıspěvky k výsledné záři (prvńı integrace).

Dále je potřeba vyřešit vznik zářeńı koróny, takže určit kolik slunečńıho světla se v

nějakém mı́stě koróny rozptýĺı směrem k pozorovateli. Samotné slunečńı zářeńı do

každého mı́sta koróny přicháźı od r̊uzných část́ı slunečńıho povrchu. Proto je třeba

započ́ıtat každé mı́sto slunečńıho povrchu (druhá integrace) s ohledem na úhlovou

závislost slunečńı záře. Nejdř́ıv se tedy spoč́ıtá, kolik přispěje obecný bod na Slunci

S k zářeńı, které se rozptýlilo v bodě R směrem k pozorovateli (viz obr. 4.1) a pak se

následně provede integrace přes povrch Slunce a přes pozorovanou oblast v koróně.

Tento postup je dále detailně vysvětlen a jsou odvozeny vztahy, ke kterým vede.

Výpočet předpokládá znalost několika vlastnost́ı Slunce a koróny, které slouž́ı,

jako vstupńı data:

• hustota slunečńıho toku F ,

• Závislost záře slunečńıho povrchu na úhlu vyzářeńı,

• hustota volných elektron̊u v koróně.

Na druhou stranu nejsou nutné žádné daľśı předpoklady jako je např́ıklad kulově

symetrický tvar koróny a podobně.

Celou teorii prováźı řada geometrických vztah̊u. Pro přehlednost jsou při od-

vozováńı fyzikálńıch vztah̊u nejprve použity takové úhly a veličiny, které nejlépe
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vystihuj́ı dané závislosti, a teprve v podkapitole 4.6 jsou odvozeny a vysvětleny ge-

ometrické vztahy mezi nimi. Ty jsou pak následně využity pro vypoč́ıtáńı vzniklých

integrál̊u.

4.2 Pozorovaćı polopř́ımka

Veličina záře I má jednotku [Wm−2sr−1], takže ji vztahujeme nejen k jednomu bodu

detektoru, ale také k pouze jednomu konkrétńımu směru. To znamená, že nemuśıme

řešit prostorový úhel objektu, který pozorujeme, ale stač́ı nám pomoćı mı́sta a směru

pozorováńı určit polopř́ımku, kterou budeme nazývat pozorovaćı polopř́ımka. Ta

nám zcela určuje oblast, která nám může př́ımo přispět k výsledné záři. V př́ıpadě,

že nehraje roli mı́sto pozorovatele, budeme mluvit o př́ımce pozorováńı, na které

polopř́ımka lež́ı. (V angličtině použ́ıvaj́ı Reginald a Davila ve svých článćıch pojem

light of sight.)

Pozorovaćı polopř́ımku je možné určit bodem pozorováńı P a dvěma úhly urču́ı-

ćımi směr pohledu, popř́ıpadě jinými parametry. V rámci teorie pro nás však bude

většinou podstatná pouze ρ vzdálenost polopř́ımky od středu Slunce definovaná jako

vzdálenost nejbližš́ıho bodu př́ımky pozorováńı a středu Slunce (viz obr. 4.1).

4.2.1 Integrál podél polopř́ımky pozorováńı

Koróna je velmi ř́ıdké prostřed́ı, které je možné považovat za pr̊uhledné, je dokázáno

později v kap. 4.3.3. Za tohoto předpokladu můžeme vypoč́ıtat celkovou záři I

sečteńım př́ıspěvk̊u od každého z bod̊u na pozorovaćı polopř́ımce:

I =

∞∫
P

IR dl [Wm−2sr−1], (4.1)

kde P je poloha pozorovatele, R je obecný bod na polopř́ımce pozorováńı a IR je

př́ıspěvek k záři od každého bodu na pozorovaćı polopř́ımce.

IR se rozměrově lǐśı od záře, protože je vztažený na objem (m−3). U těchto

př́ıspěvk̊u nemuśıme řešit vzdálenost od pozorovatele, protože ta nehraje u pozoro-

vané záře vztažené k prostorovému úhlu (sr−1) žádnou roli (viz kap. 3.1).

4.3 Rozptyl v bodě R

4.3.1 Geometrie rozptylu

Zaved’me si popis geometrie rozptylu, který je znázorněn na obr. 4.1.

26



Obr. 4.1: Geometrie rozptylu zářeńı. Na Slunci se středem v bodě O vznikne foton

v bodě S a je vyzářen směrem k′ do bodu R. Zde dojde k rozptylu na elektronu

do směru k dále k pozorovateli v bodě P, který je ve velké vzdálenosti od Slunce.

Přesné zavedeńı úhl̊u a vzdálenost́ı je v kap. 4.3.1.(Obr. upravený z [19])

• O - střed Slunce,

• S - obecný bod na povrchu Slunce,

• R - obecný bod, kde docháźı k rozptylu fotonu na volných elektronech,

• P - mı́sto pozorovatele (většinou Země),

• k′ - jednotkový vektor určuj́ıćı směr od S do R, popsaný úhly ω a ϕ,

• ω - úhel ORS,

• ϕ - úhel, který spolu sv́ıraj́ı roviny ORS a ORZ,

• ωmax - maximálńı úhel ω, pod kterým je ještě
”
vidět“ povrch Slunce z bodu

R,

• k - jednotkový vektor směřuj́ıćı z R k pozorovateli v bodě P,

• θ - tzv. rozptylový úhel určený vektory k a k′. Často bude potřeba jeho doplněk

do 180◦.

• Q - nejbližš́ı bod ke Slunci na př́ımce pozorováńı,

4.3.2 Celkový účinný pr̊uřez

Dále si zavedeme veličiny na popis rozptylu. Ty jsou v souladu s článkem (Inhester

[45]), akorát zavedeńı v této práci je stručněǰśı a přehledněǰśı.

Když foton projde nějakou část́ı koróny, existuje šance na jeho rozptýleńı. Tuto
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pravděpodobnost si označ́ıme Proz. V př́ıpadě zářeńı obsahuj́ıćıho velké množstv́ı

foton̊u je toto č́ıslo možné interpretovat jako procentuálńı množstv́ı zářeńı, které se

rozptýĺı od své p̊uvodńı dráhy. Je zřejmé, že Proz je bezrozměrné a bude záviset na

třech věcech. Zaprvé bude záviset na délce l, kterou zářeńı uraźı. Za druhé bude

záviset na velikosti rozptyluj́ıćı částice, přesněji na jej́ım pr̊uřezu. V př́ıpadě elek-

tronu nemá smysl mluvit o nějakém reálném pr̊uřezu, ale pouze o tzv. celkovém

účinném pr̊uřezu σT, který je přǐrazen interakci mezi nabitou částićı a fotonem. Na-

konec bude rozptyl záviśı na hustotě elektron̊u ne,R v bodě R. Plat́ı pro ně tento

d̊uležitý vztah:

dProz

dl
= σne,R [m−1], (4.2)

takže pro výpočet Proz je potřeba přes nějakou délku integrovat hustotu pravděpo-

dobnosti vynásobenou konstantou s rozměrem m2. Rovnost je zde doćılena trochu

”
uměle“, a to právě správnou volbou účinného pr̊uřezu. V př́ıpadě Thomsonova

rozptylu, který zde budeme řešit (viz kap. 3.4), jde o tzv. Thomson̊uv pr̊uřez σT a

lze snadno spoč́ıtat (viz podkapitola 3.4):

σT =
8π

3

(
e2

4πε0mc2

)2
.
= 6,65 · 10−29m2, (4.3)

kde e je náboj částice (v našem př́ıpadě elektron), ε0 je permitivita vakua, m je

hmotnost částice a c je rychlost světla.

4.3.3 Poměr rozptýleného a nerozptýleného zářeńı

Nyńı můžeme vypoč́ıtat, jaká část foton̊u při cestě od slunečńıho povrchu k zemi

je rozptýlena korónou. Tu si označ́ıme Proz,P. Využijeme právě odvozený vztah a

hustotu elektron̊u z kap. 3.3.1:

Proz,P = σT

P∫
R�

ne,Rdl
.
= 2,7 · 10−5. (4.4)

Vycháźı, že na každý rozptýlený foton je 37 tiśıc nerozptýlených, takže opravdu

můžeme korónu považovat za pr̊uhlednou.

4.3.4 Diferenciálńı účinný pr̊uřez

Ve vztahu (4.2) se nám tedy podařilo vyjádřit pravděpodobnost rozptylu v bodě R.

Protože však Thomson̊uv rozptyl je závislý na úhlu rozptylu θ, muśıme řešit tzv.

diferenciálńı účinný pr̊uřez dσT/dΩ, který vyjadřuje množstv́ı záře rozptýlené do

konkrétńıho úhlu. Takže když potřebujeme zjistit, jaká část zářeńı I ′R,k′ přicházej́ıćı
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do bodu R z k′ se rozptýlila do směru k, použijeme ve vzorci (4.2) diferenciálńı

pr̊uřez dσT/dΩ mı́sto celkového pr̊uřezu σT:

IR,k′ =
dσT

dΩ
ne,RI

′
R,k′ [Wm−3sr−2]. (4.5)

Výsledek jsme označili IR,k′ a vyjadřuje př́ıspěvek k záři I pocházej́ıćı z bodu

R a z rozptýleného zářeńı ze směru k′ (proto má k v indexu apostrof). V jednotce

veličiny máme netradičně sr−2, protože řeš́ıme zářeńı z jednoho konkrétńıho směru

rozptýlené do jiného směru.

V kap. 3.4 jsme odvodili vztah pro diferenciálńı účinný pr̊uřez. Zde ho pouze

vyjádř́ıme pomoćı σT a zavedeme si funkci Q(θ) pro stručněǰśı zápis:

dσT

dΩ
=

3

16π
σT

(
1 + cos2 θ

)
≡ 3

16π
σTQ(θ) [m2sr−1]. (4.6)

4.3.5 Výpočet rozptýleného zářeńı v bodě R

Nyńı konečně můžeme vypoč́ıtat celkový př́ıspěvek IR k záři pocházej́ıćı z bodu R,

který jsme si zavedli ve vztahu (4.1). Stač́ı integrovat přes celý prostorový úhel, ve

kterém přicháźı zářeńı do bodu R. Protože zanedbáme všechny ostatńı zdroje kromě

Slunce, můžeme napsat:

IR =

∫∫
Ω

dσT

dΩ
ne,RI

′
R,k′dΩ =

ωmax∫
0

2π∫
0

3

16π
σTQ(θ)ne,RI

′
R,k′ sinωdωdϕ =

=
3

16π
σTne,R

1∫
cosωmax

2π∫
0

Q(θ)I ′R,k′d(cosω)dϕ [Wm−3sr−1]. (4.7)

Úhel ϕ integrujeme přes celou kružnici a úhel ω pouze od nuly do ωmax, protože

t́ım je vymezen úhlový rozměr Slunce v bodě R. Ve vztahu za druhým rovńıtkem se

nám objevil sinω, který má význam Jakobiánu pro zde použité sférické souřadnice.

Tento člen jsme nav́ıc v daľśım kroku odstranili za pomoćı substituce integračńı

proměnné z ω na cosω. Taky jsme mohli dát ne,R a daľśı konstanty před integrál,

protože nezáviśı na směru k′.

Ještě si můžeme povšimnout významu zavedené indexové symboliky, když jsme

z I ′R,k′ ”
odstranili“ k′ pomoćı integrováńı přes všechny směry vedoućı ke zdroji

zářeńı. Následně můžeme také využ́ıt vztah 4.1, kde integraćı přes všechny body

na polopř́ımce pozorováńı odstrańıme index R a dostaneme výslednou záři I.
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4.4 Slunečńı záře v bodě R

Nyńı vyřeš́ıme záři I ′R,k′ , která vzniká v bodě S na povrchu Slunce a je vyzářena

směrem k′ do bodu R. Budeme předpokládat, že každý bod na Slunci zář́ı stejně.

Tuto aproximaci zanedbávaj́ıćı slunečńı skvrny a podobné jevy si můžeme dovolit

d́ıky tomu, že ve vztahu (4.7) integrujeme přes velkou část slunečńı plochy a d́ıky

tomu se nám r̊uzné náhodné nehomogenńı struktury zpr̊uměruj́ı a nebudou mı́t vliv.

Jak bylo vysvětleno v kap. 3.2.2, záře Slunce záviśı na úhlu ζ mezi směrem k′ a

normálou k povrchu Slunce v bodě S (obr. 4.1):

I ′R,k′ = (1− q + q cos ζ)IS
0 [m−2sr−1], (4.8)

kde q je pr̊uměrný limb-darkening koeficient pro rozsah vlnových délek, jej́ıchž záře

se řeš́ı a IS
0 je záře Slunce vyzářená z bodu S směrem kolmým k povrchu.

Hodnotu IS
0 je možné vyjádřit z hustoty zářivého toku F (viz vzorec (3.5)) a

pomoćı něj přepsat vzorec (4.8) do podoby:

I ′R,k′ =

(
D

R�

)2
1

π

(
1− q + q cos ζ

1− q/3

)
F ≡ A(ζ)F [m−2sr−1]. (4.9)

Nav́ıc jsme zavedli A(ζ), která slouž́ı ke zkrácenému zápisu celé závislosti. Výslednou

záři je tedy možné spoč́ıtat dosazeńım (4.9) a (4.6) do (4.7).

4.4.1 Závislost na vlnové délce

Komplikaćı je, že F i q jsou závislé na vlnové délce. Tud́ıž se nab́ıźı dva př́ıstupy.

Bud’ se spoč́ıtá každá vlnová délka zvlášt’, nebo se zvoĺı pr̊uměrná hodnota pro pozo-

rovanou oblast spektra. U prvńıho zp̊usobu je nav́ıc nutné vyřešit Doppler̊uv jev při

rozptylu v koróně. Tento zp̊usob bude předveden v daľśı kapitole 5. Ve zbylé části této

kapitoly naopak zvoĺıme druhý zp̊usob, který může vést na velmi přesné výsledky při

správném zvoleńı intervalu pozorovaných vlnových délek. Hlavńım účelem je však

pochopeńı jev̊u, které se promı́tnou i do výsledku výpočtu s vlnovými délkami.

4.5 Výpočet polarizace

Nyńı se vrat’me ke vztahu (4.5). Použijeme odlǐsný diferenciálńı účinný pr̊uřez v

závislosti na polarizaci. Nejdř́ıve budeme řešit zářeńı, které má polarizaci kolmou

na rovinu PRS (ta je určená vektory k a k′). V této polarizaci je vztah (4.5) nezávislý

na rozptylovém úhlu θ:

I⊥R,k′ =
3

16π
σTne,RI

′
R,k′ . (4.10)
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Stále poč́ıtáme, že I ′R,k′ je záře slunečńıho nepolarizovaného zářeńı.

Vztah pro polarizované zářeńı rovnoběžně s rovinou PRS má nav́ıc cos2 θ:

I
‖
R,k′ =

3

16π
cos2(θ)σTne,RI

′
R,k′ . (4.11)

Je třeba si však uvědomit, že v 4.7 integrujeme přes r̊uzné úhly ω a ϕ, a

t́ım pádem se nám natočeńı roviny PRS měńı a jednotlivé př́ıspěvky k polarizaci

nemůžeme jednoduše sč́ıtat. Muśıme zvolit libovolnou neměnnou rovinu, v našem

př́ıpadě OPR, a vyřešit, kolik nám př́ıspěvek záře přidá do polarizace kolmé na tuto

rovinu Is
R,k′ a kolik do rovnoběžné Ip

R,k′ . To vypoč́ıtáme rotačńı transformaćı záře o

úhel α, který sv́ıraj́ı roviny SPR a OPR (obr. 4.2). Nejdř́ıve spoč́ıtáme polarizaci

kolmou k OPR:

Is
R,k′ = I

‖
R,k′ sin

2 α + I⊥R,k′ cos2 α =
3

16π
σTne,R

(
cos2 α + sin2 α cos2 θ+

)
I ′R,k′

≡ ne,RQ
s(α,θ)I ′R,k′ . (4.12)

Následně pak vyjádř́ıme polarizaci rovnoběžnou s OPR:

Ip
R,k′ = I

‖
R,k′ cos2 α + I⊥R,k′ sin

2 α =
3

16π
σTne,R

(
cos2 α cos2 θ + sin2 α

)
I ′R,k′

≡ ne,RQ
p(α,θ)I ′R,k′ . (4.13)

Použité vztahy na změnu souřadnic je možné naj́ıt třeba v (Lǐska, [52]). Ve

vztaźıch (4.12) a (4.13) jsme zavedli veličiny Qs(α,θ) a Qp(α,θ). Ty můžeme vyměnit

za Q(θ) ve vztahu (4.6), a t́ım dostaneme výpočet záře pro jednotlivé polarizace.

4.6 Geometrické vztahy

Posledńı části výpočtu je vyjádřit geometrické vztahy mezi jednotlivými úhly a

délkami. Ty můžeme rozdělit do tř́ı skupin. Prvńı skupina jsou parametry měřeńı,

v tomto př́ıpadě parametry určuj́ıćı polopř́ımku pozorováńı a zejména vzdálenost

polopř́ımky od středu Slunce ρ. Druhou skupinou jsou integračńı proměnné l, ω a

ϕ, které zmiźı po integraci. Třet́ı skupina jsou proměnné, které muśıme převést na

výše jmenované pomoćı geometrických vztah̊u.

Nejdř́ıve si zavedeme souřadnici l přesněji. Jej́ı počátek umı́st́ıme do bodu Q a

kladnou část osy dáme směrem od pozorovatele, takže vzdálenost RQ je |l| (obr.

4.2).

V př́ıpadě, že ω je rovna ωmax, je př́ımka RS tečnou k povrchu Slunce a úhel

PSO je pravý. Z toho snadno vypoč́ıtáme ωmax:
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Obr. 4.2: Doplněńı obrázku geometrie rozptylu o veličiny nutné k výpočtu geome-

trických vztah̊u a polarizace. Je zde doplněna pomocná sféra okolo bodu R pro

výpočet úhlu mezi př́ımkami RP, RO a RS. Nav́ıc zde je úhel α mezi rovinami OPR

a PRS, pomocný úhel ORQ nazvaný χ, vzdálenost l mezi RQ a vzdálenost R od

středu Slunce nazvaná r. (Obr. upravený z [19])

sinωmax =
R�
r

=
R�√
l2 + ρ2

, (4.14)

kde r je vzdálenost bodu R od středu Slunce a vypoč́ıtá se jednoduše pomoćı Py-

thagorovy věty.

Úhel ζ vypoč́ıtáme z trojúhelńıku ORS pomoćı sinové věty:

sin ζ =
r

R�
sinω. (4.15)

Všimneme si, že úhel ζ nezáviśı na ϕ. To se může hodit při zjednodušováńı integrál̊u.

Nyńı se pust́ıme do výpočtu úhl̊u θ a α, kde bude třeba využ́ıt sférickou geometrii.

Odvozeńı použitých vztah̊u lze naj́ıt třeba v [53]. Nejdř́ıve si vypoč́ıtáme pomocný

úhel χ z pravoúhlého trojúhelńıku OPR:

tanχ =
ρ

l
. (4.16)

Pomoćı sférické kosinové věty můžeme vypoč́ıtat úhel θ:

cos (π − θ) = − cos θ = cosω cosχ+ sinω sinχ sinϕ. (4.17)
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Úhel α je rovněž možné spoč́ıtat podobným zp̊usobem, ale je o trochu jednodušš́ı

využ́ıt předchoźıho výsledku a spoč́ıtat ho za pomoćı sférické sinové věty:

sinα =
sinϕ sinω

sin(π −Θ)
. (4.18)

4.7 Výsledná záře K-koróny a jej́ı analýza

Když dosad́ıme (4.9) a (4.6) do (4.7) dostaneme výsledný výpočet záře K-koróny

pomoćı tř́ı integrál̊u. Bez znalosti hustoty elektron̊u v koróně můžeme vypoč́ıtat

pouze dva z nich. Výpočet je sice opravdu zdlouhavý, ale principiálně neńı složitý.

Zde uvád́ım pouze začátek a výsledek výpočtu. Pro jednodušš́ı zápis jsou všechny

vzdálenosti vyjádřeny v poloměrech Slunce R�:

I =

∞∫
P

ne,R

1∫
cosωmax

2π∫
0

3σT

16π
Q(θ)A(ζ)Fdϕd(cosω) dl =

3σTD
2

8π2
F

∞∫
P

ne,R fR(l,ρ,q) dl

(4.19)

kde

fR(l,ρ,q) =
qπ(11l2 + 10ρ2) arcsin(1/r)

16(1− q/3)r
+

4π(1− q)
3(1− q/3)

+
π
√
r2 − 1

48(1− q/3)r5
·

· [l4(34q − 64) + l2ρ2(65q − 128) + l2(16− 4q) + ρ4(31q − 64) + ρ2(2q − 8)].

(4.20)

V př́ıpadě, že chceme vědět, jak nám jednotlivé body na př́ımce pozorováńı

přispěly k výsledné záři, můžeme si zobrazit ne,R fR(l,ρ,q) podělené vlivem IQ v

bodu Q (bod nejbĺıž Slunce). T́ım źıskáme porovnáńı, jak jsou jednotlivé body na

př́ımce pozorováńı d̊uležité ve srovnáńı s bodem př́ımky s největš́ı zář́ı (Obr. 4.3).

Vid́ıme, že vliv jednotlivých bod̊u velmi rychle klesá se vzdálenost́ı od Slunce. Pro

větš́ı ρ je očekávaně větš́ı i oblast, která se pod́ıĺı na výsledné záři.

4.7.1 Geometrické vlivy na záři

Funkce fR má dobře představitelný význam. Určuje, jaká mı́sta koróny maj́ı vliv

na výslednou záři v př́ıpadě, že by všude byla stejná hustota elektron̊u. Ta sa-

mozřejmě ve skutečnosti radiálně klesá a t́ım zp̊usobuje rychlý úbytek zářeńı koróny

se vzdálenost́ı od Slunce, ale funkce fR nám může pomoc pochopit vlivy, které

pocháźı čistě z geometrie rozptyl̊u.

33



Obr. 4.3: Funkce ne,R fR(l,ρ,q) ukazuj́ıćı vliv na výslednou záři jednotlivých bod̊u na

př́ımce pozorováńı normovaný tak, aby střed (bod Q) se rovnal 1. Srovnáńı pro jed-

notlivé vzdálenosti př́ımky od Slunce ρ, které jsou udány ve Slunečńıch poloměrech.

Ačkoliv je fR je značně komplikovaná, je možné ukázat řadu jej́ıch vlastnost́ı,

např́ıklad že funkce je sudá, tud́ıž je celý problém symetrický podle bodu Q. Pro

limb-darkening koeficient q = 0,8 a pro vzdálenosti ρ rovné hodnotám 1 a 1,5R� je

funkce fR zobrazena v obr. 4.4.

Vliv prostorového úhlu Slunce v bodě R

Tvar funkce je nejv́ıce ovlivněný prostorovým úhlem ΩR, pod kterým je z bodu R

vidět Slunce. Jeho velikost lze vyjádřit ΩR = 2π(1 − cosωmax) a přibližně klesá s

druhou mocninou vzdálenosti od Slunce. Proto i funkce fR se
”
bĺıž́ı“ k nule pro velká

l, matematicky přesněji vyjádřeno:

lim
l→∞

fR(l,ρ,q) = 0. (4.21)

To je z jej́ıho grafu odhadnutelné, ale je možné to dokázat z jej́ıho předpisu, ačkoliv

to z něj neńı př́ımo patrné.

Stejně tak plat́ı, že pro velké l klesá s druhou mocninou stejně jako úhel ΩR:

lim
l→∞

fR(l,ρ,q)

ΩR(l)
= 1. (4.22)
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Obr. 4.4: Funkce fR a jej́ı možná aproximace.

Skutečnost, že je to rovno přesně jedné, se dosáhlo správnou volbou konstanty,

kterou se integrál vynásobil. (Proto je v posledńım výrazu v (4.19) ve jmenovateli

8π2 mı́sto 16π.)

Vliv reálné velikosti Slunce

Nyńı se však věnujme daľśım vliv̊um na fR. Je zde vidět vlastnost z (4.22), že pro

velké l se bĺıž́ı k jedničce. Zaj́ımavé je však, že pro malé l je menš́ı než jedna. To je

zp̊usobeno t́ım, že se v této oblasti rozptylový úhel pohybuje okolo 90◦ a v takovém

př́ıpadě podle vztahu (4.6) je rozptýlena pouze jedna polarizace a záře do daného

směru je polovičńı. V př́ıpadě, že by bylo Slunce bodový zdroj, fR/ΩR by se dalo

vyjádřit funkćı:

kT (l,ρ) =
(1 + cos2 χ(l,ρ))

2
. (4.23)

Pro připomenut́ı χ je úhel mezi středem Slunce O a pozorovatelem v bodě P. Také je

funkćı ρ i l. Je však zaj́ımavé, kdy a jak se funkce od této předpovědi lǐśı. Pro menš́ı

ρ neńı okolo nuly př́ıspěvek z záři polovičńı, ale o něco větš́ı. To je pochopitelné,

protože při menš́ı vzdálenosti od Slunce je jeho zdánlivá velikost větš́ı a i v nejbližš́ım

bodu na př́ımce pozorováńı se zářeńı z velké části slunečńıho povrchu (hlavně z jeho

okraj̊u) rozptyluje pod úhlem odlǐsným od 90◦. Nejzaj́ımavěǰśı je situace u př́ımky

procházej́ıćı těsně kolem povrchu Slunce (ρ se rovná 1R�). Zmı́něný efekt dokonce

zp̊usob́ı přesunut́ı minima funkce. To však plat́ı jen pro velmi malé ρ. Už pro ρ rovno

1.1R� je posunut́ı minima téměř neznatelné.

35



Obr. 4.5: Funkce fR/ΩR, vydělená velikost́ı prostorového úhlu v R. V př́ıpadě, že

by Slunce byl bodový zdroj, kv̊uli vlastnostem rozptylu by uprostřed byla funkce

polovičńı (rozptýlena je jen jedna polarizace). Pro př́ımky bĺızké Slunci je však větš́ı.

Aproximace geometrických vliv̊u

Pro geometrické vlivy můžeme tud́ıž vytvořit aproximaci, která plat́ı pro cca ρ > 2

nebo pro l > 1. Přibližné vyjádřeńı bude mı́t tvar:

fR
.
= ΩR(r)kT (l,ρ). (4.24)

Při srovnáńı funkce fR s jej́ı aproximaćı (obr. 4.4) je vidět, že pro ρ = 1R� sice

koṕıruje tvar, ale jej́ıch hodnoty okolo nuly jsou velmi rozd́ılné. Je třeba si uvědomit,

že oblast okolo středu je pro výslednou záři nejd̊uležitěǰśı. Nav́ıc zkoumáńı bĺızké

koróny (do 2R�) je právě ćılem této práce, takže uvedené přibližné řešeńı je sṕı̌se

pro přestaveńı hlavńıch vlastnost́ı funkce fR, nikoliv pro jej́ı skutečnou náhradu.
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5 SPEKTRÁLNÍ ZÁŘE

V minulé kapitole jsme řešili záři K-koróny. Pro metodu měřeńı teploty Reginalda

a Davila je však d̊uležité vypoč́ıtat spektrálńı záři Iλ. To bude vyžadovat nejdř́ıve

jednoduché upraveńı vzorce pro zářeńı a následně započ́ıtáńı Dopplerova jevu na

elektronech v koróně, které je už podstatně složitěǰśı a vyžaduje znalosti o rozložeńı

rychlost́ı elektron̊u v koróně.

5.1 Spektrum Slunce

Vzorec (4.9) z minulé kapitoly snadno uprav́ıme pro výpočet spektrálńı intenzity:

I ′R,k′,λ′ =

(
D

R⊙
)2

1

π

(
1− qλ′ + qλ′ cos ζ

1− qλ′/3

)
Fλ′ = Aλ′(ζ,λ

′)Fλ′ [m−2sr−1]. (5.1)

Pouze jsme nahradili veličiny jejich spektrálńımi alternativami, což je znázorněnou

indexem λ′. Apostrof u lambdy použ́ıváme v př́ıpadě, že se jedná o Sluncem vyzářenou

vlnovou délku, zat́ımco pro pozorovanou vlnovou délku budeme značit lambdou bez

apostrofu.

5.2 Doppler̊uv jev

Protože elektrony, na kterých se rozptyluje zářeńı se pohybuj́ı, muśıme započ́ıtat Do-

ppler̊uv jev na změnu vlnové délky rozptýleného fotonu. Nav́ıc si muśıme uvědomit,

že d́ıky tepelnému chaotickému pohybu jsou v každém mı́stě koróny elektrony s

velmi rozd́ılnými rychlostmi. Vždy existuje taková rychlost v, že se d́ıky němu foton

s vlnovou délkou λ′ rozptýĺı na foton s vybranou jinou vlnovou délkou λ. Hustotu

elektron̊u, které maj́ı tu správnou rychlost budeme značit ne,R,λ,λ′ . Pomoćı toho

můžeme upravit vztah (4.5) z předchoźı kapitoly:

IR,k′,λ,λ′ = Q(θ)ne,R,λ,λ′I
′
R,k′,λ′ , (5.2)

kde IR,k′,λ,λ′ je př́ıspěvek ke spektrálńı intenzitě Iλ od vlnové délky λ′ (a jak jsme

řešili v minulé kapitoly taky od bodu R a ze směru k′). Stejně jako v minulé kapitole

jsme se integraćı přes pozorovaćı př́ımku a prostorový úhel ”zbavili”indexu R a k′,

nyńı muśıme přidat daľśı integrál přes všechny vlnové délky λ′:

Iλ =

∞∫
P

∫∫
Ω′

∞∫
0

Q(θ)ne,R,λ,λ′I
′
R,k′,λ′dλ

′dΩdl. (5.3)
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5.2.1 Matematicky vztah pro Doppler̊uv jev

Posledńım krokem výpočtu je dosazeńı ne,R,λ,λ′ ze vtahu odvozeným v kap. 3.5) a

distribuce rychlost́ı fR,v:

ne,R,λ,λ′ =

∞∫
−∞

∞∫
−∞

∞∫
−∞

ne,RfR,vδ

{[
λ′ − λ′

c
(k′ · v)

]
−
[
λ− λ

c
(k · v)

]}
dv, (5.4)

kde δ je Delta distribuce.

Tyto vzorce (5.4),(5.3) a (5.1) představuj́ı velmi obecný výpočet intenzity K-

koróny popř́ıpadě intenzity jednotlivých polarizaćı. Neobsahuje žádné předpoklady

na hustotu částic elektron̊u ani na distribuci jejich rychlost́ı. Rovněž nepředpokládaj́ı

žádný typ statistické rovnováhy v koróně ani nějakou konkrétńı definici teploty.

Abychom však z nich dostali něco užitečného, muśıme udělat aproximace, které

nám zjednoduš́ı či dokonce odstańı některé integrály. Tomu se budeme věnovat ve

zbytku kapitoly.

5.2.2 Distribuce rychlost́ı

Pro výpočet trojného integrálu v (5.4), budeme potřebovat určit rozložeńı rychlost́ı.

Rozděĺıme rychlost na dvě složky: pr̊uměrnou společnou rychlost všech elektron̊u

w (Reginald a Davila použ́ıvaj́ı pojem bulk flow speed) a chaotickou rychlost, jej́ıž

středńı hodnota je nulová a je spojována s teplotou . Jak jsme diskutovali v 2. ka-

pitole, nejpř́ımočařeǰśı postup, kterého se zde přidrž́ıme, je předpokládat termody-

namickou rovnováhu a v takovém př́ıpadě má distribuce tvar tř́ırozměrné Gaussovy

funkce:

fR,v =
1(√

2πσ
)3 e
− v

2
1+v

2
2+v

2
3

2σ2 , (5.5)

kde v1, v2 a v3 jsou jednotlivé složky vektoru rychlosti v a σ parametr popisuj́ıćı

směrodatnou odchylku funkce.

Nav́ıc je snadné upravit tuto distribuci, aby obsahovala i společnou rychlost w:

fR,v =
1(√

2πσ
)3 e
− (v1−w1)

2+(v2−w2)
2+(v3−w3)

2

2σ2 , (5.6)

kde w1, w2 a w3 jsou jednotlivé složky vektoru společné rychlosti w.

V př́ıpadě termodynamické rovnováhy je možné směrodatnou odchylku σ převést

na teplotu:

σ =

√
2kT

me

.
= 3893

√
T , (5.7)
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kde k je Boltzmannova konstanta, me hmotnost elektronu a T je teplota.

Za zmı́nku stoj́ı, že v článku (Cram, [19]) je označena rychlost w za zanedba-

telnou v̊uči chaotické rychlosti a dále s ńı už neńı poč́ıtáno. Reginald a Davila ve

svých praćı sice tuhle rychlost přidávaj́ı, ale do začátku předpokládaj́ı, že může mı́t

směr pouze od středu Slunce. My zde odvod́ıme obecněǰśı vzorec, ze kterého je však

možné źıskat vzorce odvozené ostatńımi autory.

5.2.3 Souřadnice pro integraci

Dále budeme potřebovat pro vyřešeńı trojného integrálu v (5.4) zavést souřadný

systém. Ten bude sloužit čistě pro výpočet Dopplerova efektu v obecném bodě R

a tud́ıž se pro každý bod zavede jinak a nebude mı́t povahu globálńıho souřadného

systému. Počátek souřadné soustavy bude v bodě R. Prvńı dvě osy n1 a n2 si za-

vedeme v rovině rozptylového úhlu θ (viz obr. 5.1). Osa n1 bude dělit na polovinu

úhel, který sv́ıraj́ı −k′ a k (v obr. 5.1 je to úhel PRS a je označený jako π − θ).

Osa n2 pak vznikne pootočeńım o 90◦ proti směru hodinových ručiček. Osa n3 bude

kolmá k ostatńım osám, tak aby vytvořila pravotočivý souřadný systém. Úhel mezi

n1 a k si označ́ıme χ a jeho velikost je (π − θ)/2. Zavedeńı souřadného systému je

převzato z článku (Cram, [19]), ale daľśı výpočet jde jinou cestou než v p̊uvodńım

článku.

Obr. 5.1: Zavedeńı souřadnicového systému pro integraci

5.2.4 Vyřešeńı integrálu z Dopplerova jevu

V zavedeném souřadném systému dostáváme celkem jednoduché skalárńı součiny ze

vztahu pro Doppler̊uv jev:
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k′ · v = −v1 cos γ + v2 sin γ (5.8)

k · v = v1 cos γ + v2 sin γ (5.9)

Po dosazeńı do (5.4) a uděláńı malých úprav dostáváme:

ne,R,λ,λ′ = ne,R

∞∫
−∞

∞∫
−∞

∞∫
−∞

fR,vδ

[
b

c
(λ′ + λ) v1 −

a

c
(λ′ − λ) v2 + (λ′ − λ)

]
dv, (5.10)

kde jsme hustotu ne,R vytkli před integrál.

Nyńı použijeme dvě vlastnosti delta distribuce, jej́ıž odvozeńı je možné naj́ıt

třeba u Profesora Komrsky [51]. Prvńı z nich je založený na lineárńı substituci v

delta distribuci:

δ (a(x+ b)) =
δ(x+ b)

|a|
, (5.11)

kde a a b jsou libovolné č́ısla. Jenom je potřeba dostat integrál do toho správného

tvaru, abychom ho mohli dále upravovat:

ne,R,λ,λ′ =

= ne,R

∞∫
−∞

∞∫
−∞

∞∫
−∞

fR,vδ

[
cos γ

c
(λ′ + λ)

(
v1 −

sin γ (λ′ − λ) v2 − c (λ′ − λ)

cos γ(λ′ + λ)

)]
dv =

= ne,R
c

cos γ (λ+ λ′)

∞∫
−∞

∞∫
−∞

∞∫
−∞

fR,vδ

[
v1 −

(λ′ − λ) (sin γv2 − c)
cos γ(λ+ λ′)

]
dv =

=
ne,Rc

cos γ (λ+ λ′)

∞∫
−∞

∞∫
−∞

fR,v

(
λ′ − λ

cos γ (λ′ + λ)
(v2 sin γ − c) ,v2,v3

)
dv. (5.12)

V posledńı upravě integrálu jsme využili tzv. filtračńı vlastnosti delta distribuce. V

posledńım výrazu má závorka význam argument̊u funkce fR,v a je zde ukázáno, že za

prvńı složku rychlosti v1 libovolné distribuce můžeme dosadit výraz závisej́ıćı na v2.

Celá úprava má výhodu, že jsme nedělali žádné předpoklady na distribuci rychlost́ı

částic a tento vztah se může stát výchoźım bodem, kdybychom chtěli poč́ıtat s jiným

rozložeńı rychlost́ı.

Dále budeme předpokládat, že distribuce rychlost́ı částic má tvar tř́ırozměrné

Gaussovy funkce (5.6). Po dosazeńı dostaneme exponenciálńı funkci, která má v ex-

ponentu velmi složitý kvadratický výraz. Integrál takové funkce jde vyjádřit pomoćı
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elementárńıch funkćı pouze v př́ıpadě, že se integruje přes všechny reálná č́ısla, což

u nás je splněno. Libovolný kvadratický výraz s záporným koeficientem u x2 jde

tzv. převést na čtverec (schovat lineárńı člen do kvadratického) a zintegrovat podle

vzorce:

∞∫
−∞

e−d(x+e)2+f =

√
π

d
ef , (5.13)

kde e,f jsou libovolné č́ısla a d je kladné č́ıslo.

Pomoćı toho vzorce neńı výpočet zbylých dvou integrál̊u složitý, ale pouze zdlou-

havý a proto zde uvád́ıme až výsledek:

ne,R,λ,λ′=
ne,Rc

2
√

2πσλ′ cos γ (1 + d1)
√

1+d2

exp

{
−
[

c(λ′ − λ)
√

1 + d3

2
√

2σλ′ cos γ (1+d1)
√

1+d2

]2
}
,

(5.14)

kde:

d1 = −λ
′ − λ
λ′

, (5.15)

d2 =

[
(λ′ − λ)tgγ

λ′ + λ

]2

, (5.16)

d3 =
2w1 cos γ (λ′ + λ)

c(λ′ − λ)
− 2w2 sin γ

c
− w1w2 sin 2γ (λ′ + λ)

c2(λ′ − λ)
+
w2

2 sin2 γ

c2
+

+
w2

1 cos2 γ (λ′ + λ)2

c2(λ′ − λ)2
. (5.17)

Výsledek je sice velmi komplikovaný, ale v daľśı části kapitoly si ukážeme, jak se

s ńım dá dále pracovat.

5.2.5 Zjednodušeńı integrálu - Cram

Prvńı zjednodušeńı, která můžeme udělat, je zcela zanedbat společnou rychlost w.

Dı́ky tomu je možné považovat člen d3 za nulový. Dále můžeme předpokládat, že

plat́ı λ′ − λ � λ, protože Doppler̊uv jev nezměńı vlnovou délku o tak hodně.

Tyto předpoklady si později ještě prodiskutujeme. Z podobných d̊uvod̊u, jako u

d1, můžeme zanedbat i d2. Zde rozd́ıl vlnových délek děĺıme dokonce jejich součtem

a celé to ještě umocňujeme, takže tento člen bude ještě menš́ı než d1. Je tu však

nav́ıc tgγ, který by nám v př́ıpadě úhl̊u kolem 90◦ mohl libovolně r̊ust. Zde je však

na mı́stě argument, že v oblasti na polopř́ımce pozorováńı, která je Slunci nejbĺıž, se

tento úhel pohybuje kolem 45◦, takže nám nebude mı́t velký vliv na velikost tohoto
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členu v mı́stech, kde je největš́ı elektronová hustota. Ve vzdálených mı́stech koróny

se sice úhel bĺıž́ı 90◦, ale to kv̊uli malé hustotě elektron̊u v těchto částech nebude

mı́t velký dopad na výslednou spektrálńı intenzitu. V př́ıpadě těchto aproximaćı se

nám integrál značně zjednoduš́ı:

ne,R,λ,λ′ =
ne,Rc

2
√

2πσ cos γλ′
exp

{
−
[

c(λ′ − λ)

2
√

2σλ′ cos γ

]2
}
. (5.18)

Tento tvar uvád́ı Cram ve svém článku [19]. (Jenom jsou tam nav́ıc ještě zavedeny

substituce b = cos γ, ∆ = λ′
√

2σ/c, které však neměńı výslednou hodnotu.) Tento

zjednodušený tvar je mnohem snazš́ı na interpretaci. Ř́ıká, že jedna konkrétńı vlnová

délka λ′, kterou Slunce ozář́ı bod R ze směru k′ se po rozptylu na elektronech pomoćı

Dopplerova efektu rozprostře do r̊uzných vlnových délek λ a tohle rozprostřeńı má

tvar Gaussovy funkce se středem v λ′ a směrodatnou odchylkou:

σd =
2σλ′ cos γ

c
.
= 2,597 · 10−5λ′

√
T cos γ

.
= 1,837 · 10−5λ′

√
T (5.19)

kde jsme použili vztah pro teplotu (5.7) a v druhé úpravě jsme za γ dosadili 45◦,

protože velká část intenzity se odráž́ı zrovna pod t́ımto úhlem. Když nav́ıc za λ′

dosad́ıme zářeńı s vlnovou délkou 400 nm a teplotu budeme očekávat v milionech

kelvin̊u, tak dostaneme hrubý odhad na Doppler̊uv jev:

σd
.
= 7,35

√
T , [nm] (5.20)

kde v teplotu dosazujme v MK a výsledek je v nanometrech.

Tady vid́ıme, že Doppler̊uv efekt i u velkých teplot (např́ıklad 6MK) je pouze

max. pár deśıtek nanometr̊u, takže zanedbáńı člen̊u d1 a d2 by nemělo výrazně

změnit výsledek výpočtu. Na druhou stranu je to pouze 10 krát až 100 krát menš́ı

než použitá vlnová délka, takže v př́ıpadě přesných výpočtu nejsou tyto aproximace

př́ılǐs vhodné.

5.2.6 Zjednodušeńı integrálu - Reginald a Davila

Ve svých článćıch Reginald a Davila nav́ıc přidali prvńı zlomek z d3, ve kterém

je obsažen největš́ı člen se společnou rychlost w. Nav́ıc předpokládaj́ı, že jediný

směr, který může mı́t společná rychlost w, je od středu Slunce, takže v zavedeném

souřadném systému pro integraci má vyjádřeńı:

(w1,w2,w3) = W (− cos γ cosω, sin γ cosω, sinω), (5.21)

kde W je velikost rychlosti w. Vzorec se odvod́ı rozkladem směru od středu do

jednotlivých os.
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Takže když vezmeme složku w1 rovnou cos γ cosω a dosad́ıme ji za do prvńıho

členu v d3 a ten dosad́ıme do (5.14), dostaneme:

ne,R,λ,λ′ =
ne,Rc

2
√

2πσλ′ cos γ
exp

−
c(λ′ − λ)

√
1 + 2W cos γ cos2 γ(λ′+λ)

c(λ′−λ)

2
√

2σλ′ cos γ

2
. (5.22)

Uděláme však aproximaci:

λ′ + λ = 2λ′, (5.23)

a odmocninou aproximujeme prvńım členem Taylorova rozvoje√
1 +

4Wλ′ cos γ cos2 γ

c(λ′ − λ)
= 1 +

2Wλ′ cos γ cos2 γ

c(λ′ − λ)
. (5.24)

Dosazeńım a jednoduchou úpravou dostáváme:

ne,R,λ,λ′ =
ne,Rc

2
√

2πσλ′ cos γ
exp

−
[
λ− λ

(
1 + 2 cos γ cos2 γW

c

)
2
√

2σλ′ cos γ/c

]2
, (5.25)

což je stejný vzorec, který použili Reginald a Davila v článku [12]. (Akorát tam

zavád́ı nav́ıc stejné substituce jako Cram [19].)

To dokazuje, že vzorec (5.14) je obecněǰśı než vzorce v ostatńıch dvou článćıch.

Při výpočtech totiž nebyla požitá žádná matematická aproximace.

5.3 Výsledná spektrálńı záře

Pro výpočet spektrálńı záře je třeba určit hustotu volných elektron̊u v koróně a

teplotu podél celé př́ımky pozorováńı. Hustotu budeme předpokládat symetrickou

a poṕı̌seme ji vztahem 3.6. Teplotu pro jednoduchost urč́ıme na celé př́ımce stej-

nou, to je tzv. izotermická koróna. Pro r̊uzné teploty dostáváme rozd́ılně vyhlazené

spektrum (Obr. 5.2). Zaj́ımavé je, že některé vlnové délky na teplotě téměř nezálež́ı.

5.3.1 Měřeńı teploty

Teplotu koróny můžeme určit právě s vyhlazeńı spektra. L. Cram navrhuje sledovat

pouze poměr dvou vlnových délek, jedné, která silně záviśı na teplotě a druhá, která

naopak na teplotě téměř nezáviśı. Za p poděleńı takovou vlnovou délkou se odstrańı

vliv celkové záře a na měřeńı nebude mı́t vliv řada nepřesnost́ı, které ovlivňuje
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Obr. 5.2: Spektrálńı záře pro teploty 1MK až 5MK. Č́ım větš́ı teplota, t́ım hladš́ı

křivka.

všechny vlnové délky např. nepřesnost měřeńı hustoty elektron̊u. N. Reginald ve

svých praćı zase srovnává celé funkce pomoćı nelineárńı regresńı analýzy.

Ještě se pozastavme na předpokladem, že na celé polopř́ımce pozorováńı je stejná

teplota. Tento zvláštńı předpoklad si můžeme dovolit, protože jak ukazuje Obr. 4.3,

vliv na záři rychle klesá se vzdálenost́ı od bod̊u Q, který je nejbĺıže Slunci. Z toho

plyne, že na spektrum bude mı́t vliv pouze teplota v okoĺı bodu Q.
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6 ZÁVĚR

Motivaćı této práce byly některé nedokonalosti článk̊u o měřeńı teploty koróny,

kterou popsali N, Reginald a J. Davila. Hlavńım nedostatkem článk̊u je zejména

málo popsaný fyzikálńı model, který pro měřeńı použ́ıvaj́ı, a proto bylo hlavńım

ćılem této práce doplnit odvozeńı jejich modelu, př́ıpadně ho opravit nebo vylepšit.

Daľśım ćılem bylo upozornit na všechny provedené aproximace a diskutovat je.

Značně problematický pojem v celém modelu koróny je samotná teplota. V druhé

kapitole jsme představili definici teploty pro systémy v termodynamické rovnováze.

V takovém př́ıpadě je chaotická rychlost částic zcela určena Gaussovým rozložeńı (a

jej́ıch velikost Maxwellovým rozložeńı), které záviśı pouze na jednom parametru, a

t́ım je teplota. U nerovnovážných systémů je situace složitěǰśı. Rozložeńı rychlost́ı

nemůže být popsáno pouze jedńım parametrem a klasická termodynamická teplota

zde ztráćı význam. Ve své práci jsme nab́ıdli popis nerovnovážného systému pomoćı

tzv. distribučńı funkce, která popisuje hustotu částic a rozložeńı jejich rychlost́ı.

Teplota, ačkoliv nebude mı́t řadu vlastnost́ı popsané v rovnovážné termodynamice,

jde zavést např́ıklad pomoćı středńı hodnoty kinetické energie chaotického pohybu

částic.

Řada uvedených argument̊u v 2. kapitole poukazuje na to, že látku v koróně

neńı možné přesně popsat pomoćı systému v termodynamické rovnováze. To by

mohlo znamenat mnohem složitěǰśı interpretaci teploty, která je měřená pomoćı

ionizovaných prvk̊u. Je možné, že tato
”
iontová“ teplota se může velmi lǐsit od

teploty, která bude změřena jinou metodou.

Alternativńı metodou měřeńı teploty je sledováńı záře K-koróny, která vzniká

rozptylem foton̊u na volných elektronech v koróně. Tuto metodu poprvé přestavil

L. Cram a N. Reginald ji převzal a vylepšil o započ́ıtáńı společné rychlosti všech

elektron̊u.

Jak je ukázáno v 5. kapitole, model použitý u této metody pro měřeńı teploty je

možné zobecnit pro jiné rozložeńı rychlosti než to, které vycháźı z termodynamické

rovnováhy. Otázkou je však jaké jiné rozložeńı zvolit, a proto jsme se touto možnost́ı

dále nezabývali stejně jak to udělal N. Reginald a L. Cram ve svých článćıch.

K odvozeńı modelu je potřeba řada znalost́ı o Slunci a o koróně, které jsou

sepsány a diskutovány v 3. kapitole. V prvńı řadě bylo potřeba zvolit si jednoznačné

pojmenováńı radiometrických veličin. Dále jsou pro teorii d̊uležité vlastnosti záře

Slunce, zejména jej́ı závislost na vlnové délce a na úhlu, ze kterého je vyzářena z

povrchu. Nav́ıc bylo třeba popsat hustotu volných elektron̊u v koróně a Thomson̊uv

rozptyl zářeńı, který na nich prob́ıhá.

Kapitola 4. je věnována vytvořeńı modelu pro určeńı záře koróny a v 5. ka-

pitole jsem ho rozš́ı̌ril na spektrálńı záři započ́ıtáńım Dopplerova jevu. Výsledný
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zcela nejobecněǰśı vzorec (5.3) s výrazy (5.12) a (5.1) představuj́ı velmi obecný

výpočet spektrálńı záře, který umožňuje modelovat korónu pro libovolnou hustotu

volných elektron̊u v koróně a jejich libovolné rozložeńı rychlost́ı. Bez provedeńı

daľśıch předpoklad̊u neńı možné vyřešit 6 integrál̊u vnořených do sebe, které vzorec

obsahuje.

V prvńı zjednodušeńı modelu jsme źıskali předpokladem termodynamickou rov-

nováhu. Dı́ky tomu jsme mohli analyticky vyřešit dva integrály. Výsledek, který

jsme dostali v této práci, se lǐśı od výsledku, který uvád́ı ve své práci L. Cram nebo

N. Reginald, protože je vypoč́ıtaný bez aproximaćı. Je ukázáno, které zjednodušeńı

ostatńı autoři provedli. Jejich vliv je sice malý nikoliv zcela zanedbatelný.

N. Reginald rozšǐruje výpočet o společnou rychlost všech částic směřuj́ıćı od

středu Slunce. V naš́ı práci jsme nav́ıc odvodili vzorec pro společnou rychlost pro

libovolný směr, který může sloužit pro modelováńı složitěǰśıch pohyb̊u v koróně. Je

však ukázáno, že vliv společné rychlosti je malý a těžko měřitelný. To si uvědomuje

i N. Reginald, který ve své práci uvád́ı např́ıklad hodnotu 103±92 km·s−1. V naš́ı

práci však ukazujeme, že kv̊uli r̊uzným aproximaćım, které provedl, neńı tohle č́ıslo

d̊uvěryhodné. Nav́ıc je stále nevyřešený vliv rozložeńı rychlost́ı odchyluj́ıćı se od

Gaussova rozložeńı.

Model odvozený v 5. kapitole umožňuje numerickým vyřešeńı integrál̊u určit

spektrálńı záři pro r̊uzné teploty. Takže pro určeńı teploty je třeba vypoč́ıtat spek-

trálńı záři pro r̊uzné hodnoty a vybrat z nich takovou teplotu, která bude dávat

pr̊uběh spektrálńı záře nejv́ıce podobné skutečné naměřené. Model nav́ıc umožňuje

simulovat r̊uzné odchylky od základńıch předpoklad̊u, a t́ım dokáže odhadnout nejis-

totu změřené hodnoty. Řadě věćı se věnovali už L. Cram nebo N. Reginald zejména

vliv hustoty částic. Je však třeba v této práci dále pokračovat zejména v př́ıpadě,

že by metoda měla sloužit i na měřeńı společné rychlost́ı.
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[39] KLECZEK, Josip. Velká encyklopedie vesmı́ru. Praha: Academia,
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[52] Inženýrská optika. Physics.fme.vutbr.cz [online]. [cit. 2018-05-25]. Dostupné
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